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AVANT -PROPOS

The subject [of cosmic rays] is unique in modern physics lierrhinuteness of the
phenomena, the delicacy of the observations, the advergwercusrsions of the ob-
servers, the subtelty of the analysis, and the grandeureointterferences.

Bruno Rossi, in Cosmic Rays

S'il fallait résumer la raison pour laquelle les physicisfistéressent aujourd’hui aux rayons cos-
miques, cette phrase de Bruno Rossi, un des pionniers de/$égple du rayonnement cosmique
et de la physique des particules, serait encore tout a fajpptéd 50 ans aprés sa parution. Les
rayons cosmiques ont en effet toujours assuré un role majéinterface entre la physique des
particules et I'astrophysique et leur étude fournit ungawd’'une grande qualité pour le dévelop-
pement de ces deux disciplines. Tout d’abord, leur déctengetout simplement donné naissance
a la physique des particules. Les rayons cosmiques onttourverdes premieres fenétres sur ce
nouveau monde en permettant de découvrir des particulgstaist pas dans la matiére ordinaire
qui nous entoure : les muons, les kaonsAle Leur étude a par ailleurs stimulé la mise au point
des premiers détecteurs de particules, comme la chamboei#ldnd, qui ont permis les premiéeres
explorations de I'univers subatomique.

Avec la construction des premiers accélérateurs permettacréer a volonté et de fagon contro-
Iée des faisceaux de particules énergétiques, I'attedtgenphysiciens de l'infiniment petit s’est
détournée du ciel pour rester sur (et le plus souvent sous) taissant I'étude du rayonnement
cosmique aux astrophysiciens. Pour ces derniers, obsdevplus souvent 'univers par le biais
des rayonnements électromagnétiques, I'étude du rayamtecosmique est également une im-
mense opportunité. D’'une part I'étude de la compositicoridine et la propagation des rayons
cosmiques donnent des informations complémentaires ownaeles mécanismes de fonctionne-
ment de certains objets et nous renseignent sur I'écolagimtie galaxie. De plus nous pouvons
maintenant parler des débuts d’'une astronamigti-messagergui repousse les limites de ce qui
est accessible a I'observation. Nous assistons en efeti@lijui au développement de I'astrono-
mie neutrino avec des expériences comme IceCube ou Antapesieétre méme aux balbutie-
ments d’une astronomie protons si hous venions a mettreidar®e des sources astrophysiques
avec un observatoire comme Auger. La encore, les rayonsigoss) tant d’'un point de vue des
techniques observationnelles que de celui des phénomstmeplaysiques que nous tentons d’étu-
dier, assurent un réle moteur dans 'avancement des caanaiss.

C’est dans le but de mieux comprendre les récentes avantiéesifgjues obtenues via I'obser-
vation des rayons cosmiques que nous ferons, au premieitrehame présentation générale des
grandes idées théoriques et des derniéres observatiatedzadel 015 eV. Nous nous intéresserons
dans ce méme chapitre a I'objet du travail des physiciens dellaboration Auger : les rayons
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cosmiques d'ultra haute énergie. La mise en évidence deactsybes a des énergies plus hautes
que10'® eV, voire pour certaines expériences au-deld @€ eV, nous raméne d'ailleurs encore
aux paroles de Bruno Rossi. Comme les toutes premiéresvalisaes de rayons cosmiques au
début de ce siécle, ces faits expérimentaux soulévent desgigos d’ordre fondamental tout en
nous permettant d'explorer plus profondément encore Vi&hsi qui nous entoure en nécessitant la
mise en place de nouveaux moyens d'observation et de nes\aillyses.

L'énergie mise en jeu lors de l'interaction d’'un proton B’ eV avec I'atmosphére (de I'ordre
de “quelques” centaines de TeV) dépasse de loin I'énergiesaible sur un accélérateur comme
le LHC qui n'atteindra que 14 TeV. On comprend donc déja bempleur de la difficulté qu'il y
aura a analyser les gerbes atmosphériques issues de castiates et en méme temps la formi-
dable opportunité que cela nous offre dans I'exploratiofag#ysique des hautes énergies.

Mais surtout, ce sont les questions entourant la produdagsropagation et la nature des RCUHE

qui nous emmeénent aujourd’hui vers de nouvelles décows/gPteur les rayons cosmiques ayant
des énergies supérieured @’ eV, par exemple, nous ne sommes pas méme en mesure de dis-
tinguer si l'origine de ces particules est a trouver en aslysique (origine ditéottom-up ou en
physique des particules (origine ditap-dowr). De plus, quelle que soit I'hypothése qui pourrait
étre retenue, elle reposerait sur de nouveaux développemetiune ou l'autre de ces disciplines.

L'enjeu des observations d’Auger qui se dédie a I'étude deragons cosmiques d’énergie ex-
tréme, est donc de taille. Aux énergies dépassafit eV, ol nous nattendons qu’une particule
par kilométre carré et par siecle, les observations sontseatement trés peu nombreuses mais
sont de plus contradictoires a I'heure actuelle. L'obsmiva Pierre Auger a donc été congu dans
le but de fournir aux physiciens une quantité de donnéesgs@ogdent sur le rayonnement cos-
mique dans la gamme d’énergie se situant au-del0éeeV tout en recherchant une meilleure
exploitation de ces mesures grace a son caractére dit Byl@ette qualification vient du fait qu’il
combine les deux techniques courantes utilisées pourdtghton des rayons cosmiques d’ultra
haute énergie. Nous détaillerons le fonctionnement deséplatoire et notamment les techniques
de reconstruction au second chapitre.

C’est ensuite a l'origineéop-downdes RCUHE que nous nous intéresserons puisque c’est a cette
famille de modéles que les travaux menés au cours de cege thidtent d’apporter de nouvelles
contraintes. Ces modéles qu’on qualifie souvent d’exosigaposent sur la présence de particules
ultra-massives qui n’ont jamais été observées jusqu’igidésintégration de ces particules pour-
rait alors produire les rayons cosmiques d’ultra hautegé@eue nous observons parmi lesquels
nous devrions alors déceler la présence de nombreux phatdtra haute énergie dans la gamme
d’énergies accessibles pour I'observatoire Pierre Augegue nous présenterons plus en détails
au chapitre 3. L'établissement d'une limite supérieuresbasir la fraction de photons aux énergies
accessibles par I'observatoire Pierre Auger constittidaaic une contrainte forte sur ces modéles
top-down D’autres contraintes expérimentales existent toutaféja a cette heure. Nous les pré-
senterons également dans ce chapitre.

Le comportement de gerbes atmosphériques issues de plibuiing haute énergie est caracté-
ristique et se distingue du comportement attendu pour ureededronique. Nous pouvons donc
espérer identifier des photons d'ultra haute énergie avdétirteur de surface de I'observatoire
Pierre Auger, comme nous I'expliquerons au chapitre 4. bapitres suivants présenteront I'ana-
lyse que nous proposons pour I'établissement d'une limifgseure sur la fraction de photons
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d’'ultra haute énergie en exploitant les données du détedsurface d’Auger et en nous ap-
puyant sur ces particularités.

Cette analyse se base notamment sur |'utilisation d’uriabterdiscriminantes: 1, dont la construc-
tion est expliquée au chapitre 5. Elle permet de recher@séVvénements ayant les caractéris-
tiques attendues pour des gerbes de photons. Nous avoemégald( mettre en place une chaine
de reconstruction spécifique aux gerbes de photons pourdiss| le détecteur Auger n'est pas
adapté. C’est sur ce point que nous nous pencherons aureb@gious présenterons enfin le ré-
sultat obtenu sur la fraction de photons d'ultra haute éaeng chapitre 7 en exploitant les données
accumulées par le détecteur de surface de I'observatareePAuger entre janvier 2004 et mars
2006. Nous tenterons au cours de ce méme chapitre d’aboedmines sources d’incertitudes
systématiques sur le résultat que nous proposons et d&@dims quelle mesure elles pourraient
I'affecter.

Enfin, nous présenterons au dernier chapitre une étuddgbarayant pour but de rechercher des
anisotropies dans les directions d'arrivée des événenagmatist des caractéres s'approchant de
ceux des gerbes de photons. Cette étude a pour but de reshirgiésence de sources de pho-
tons d'ultra haute énergie. Ceux-cis n'étant pas déviésegathamps magnétiques, ils pourraient
en effet pointer vers d’éventuelles sources astrophysiguedes accumulations potentielles de
particules ultra-massives.

Avant de continuer, j'aimerais adresser ici mes plus siasgemerciements a tous ceux qui m’ont
permis d’effectuer mes premiers pas de physicienne au LRNeéfitiis 6 ans maintenant, puisque
c’est le premier laboratoire de recherche que j'ai découvar 2e année de DEUG. J'aimerais y
associer 'ensemble des membres de la collaboration Augeus ceux qui ont rendu ce travail
de thése et son écriture possible. Je ne me risquerai pasdeesser une liste nécessairement
ennuyeuse pour le lecteur (bien que forcément trop couttgliiene traduirait que peu mon im-
mense gratitude envers ces personnes. Je distinguerail¢aume les membres du groupe Auger
du LPNHE ainsi que les membres du groupe d’analyse photaiisalhaute énergie de la collabo-
ration Auger (qui ont eu la patience de me supporter, panf@sdant de longues “présentations-
marathon”). En me guidant dans mes débuts souvent hésitais m’'ont permis d’acquérir les
bases d’'une rigueur scientifique qui, je I'espére, grandirecore a la lumiére de leurs précieux
conseils. A toutes ces personnes, je ne peux adresser gaiptes'merci”, bien que ce mot ne
refléte sans doute pas encore toute ma reconnaissance splectajue je leur porte.

kin






La lumiére qui se dégage des choses, il faut la fixer par les an@nt qu’elle ne soit
éteinte dans l'esprit.

Basho
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CHAPITRE 1

DES RAYONS COSMIQUES D’'ULTRA
HAUTE ENERGIE

1.1 CHRONIQUE D’UN RAYONNEMENT

1.1.1 LES INVENTEURS

FiG. 1.1: Victor Hess

En 1903, Charles Wilson remarque un fait relativement corédors qu'il étudie les rayonnements
ionisants. Son instrument de mesure, un électroscopd,ayaii laissé chargé sur une paillasse,
se décharge progressivement au cours du temps sans ragaerag. || suppose alors le passage
d’'un rayonnement ionisant dont il pense l'origine due esiglement a la radioactivité naturelle de
la croGte terrestre. Une simple expérience permet de testterhypothése. En montant en altitude,
on s'attend a ce que I'atmosphere absorbe progressivementdnnement issu de la radioactivité
des roches et donc le flux de ce rayonnement baissant, ladeidgchargement de I'électroscope
devrait de ce fait se trouver allongée. Le pére Wulf décidecdide reproduire cette expérience
au sommet de la tour Eiffel. Le temps caractéristique deatgelment de I'instrument augmente
bien, mais pas autant que ce que I'on pouvait attendre. Untie jpiaa rayonnement provient donc
bien de la crodte terrestre, mais cela n’explique pas tdsigrhblerait y avoir un rayonnement en
provenance du ciel également...
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CHAPITRE 1. DES RAYONS COSMIQUES D'ULTRA HAUTE ENERGIE

Par un clair matin d’Aout 1912, trois hommes embarquent & lberla nacelle d’'une montgol-
fiere pour le dernier décollage d’'une campagne de sept méesesesures. Le vol, parti d’Aussig,
prés de I'Elbe est sous le commandement du capitaine W. iyoff@quipage est constitué d’'un
méteorologue, W.Wolf et d’'une personne se définissant éimencomme “observateur de I'élec-
tricité atmosphérique” : Victor Hess. Le ballon atteint wdtude de cing kilométres environ en
guatre heures, et le groupe atterrit a Pieskow, a envirombde Berlin. Durant les 6 heures de
vol, Hess reléve avec attention I'état de 3 électroscopeso(e une fois utilisés pour caractériser
lintensité du rayonnement ambiant) alors que le ballomngagn altitude. Il remarque une nette
augmentation de l'intensité des radiations alors que caei@es’éléve. Hess écrit quelques mois
plus tard dans I®hysikalishe Zeitschrift“Les résultats de ces observations semblent pouvoir étre
expliqgués au mieux par une radiation provenant d'au dessumule atmosphére et possédant un
grand pouvoir pénétrant...”. 24 ans plus tard, Hess patagex Nobel de physique avec Carl
Anderson (le découvreur du positron, mis en évidence dansal@ns cosmiques) pour ces tra-
vaux.

La physique du rayonnement cosmique est née.
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Fic. 1.2: Les résultats de Victor Hess, montrant une augmentationugw#s rayons cosmiques avec I'alti-
dude

1.1.2 DECOUVERTE DES GERBES ATMOSPHERIQUES

La physique du rayonnement cosmique devient alors le dambétude favori des pionniers de la
physique des particules. C’est d’ailleurs grace a ces watens que I'on a pu mettre en évidence
les premiéres particules élémentaires n'étant pas pessartétat naturel sur Terre comme le po-
sitron, le muon, le pion ou les particules étranges. Lesarettes dans ce domaine se multiplient.
La question de la production de ces particules énergétigstesu coeur du débat. Les rayons cos-
migues que les expérimentateurs pouvaient mettre en é@adietiaide de compteurs avaient-ils
été produits dans la haute atmosphere par interaction teypes primaires interagissant avec elle
ou provenaient ils directement du cosmos ? En 1938, poundip@ cette question, Pierre Auger
effectue une série de mesures a Paris en compagnie de Rayaaedet Thérese Grivet-Mayer.
lls mettent en évidence le déclenchement en coincidencdéudeeyrs détecteurs séparés d’'une
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1.2. PRESQUE UN SIECLE ET UN SPECTRE PLUS TARD

(a) Pierre Auger (b) Le laboratoire Jean Perrin au Jungfraujoch.
Nombre de compteurs 3 3 2 3 2 12| 2 2 2
Distances extrémes (en m) 02| 2 |5 |13/13|2| 2 | 2 2
Ecran de plomb en cm - - - - - 10| 5 110| 15
Coincidences par heure (fortuites déduite$).7 | 2.1 | 0.7| 3.4| 15|41 0.7 05| <0.2

TAB. 1.1: Résultats obtenus par Pierre Auger en 1938.

distance allant de 20 cm a 2 m (cf. table 1.1). Pierre Augerjméte alors les résultats présentés
dans cette table comme la preuve selon laquelle ces padionit été produites en méme temps,
ajoutant méme que l'origine de ces gerbes de particulesdaaes pourrait étre assez éloignée
dans 'atmosphere ( [Auger et al., 1938a], [Auger et al.,.8)B Ils confirmeront ces résultats par
une autre campagne de mesure en altitude, dans les Alpsssais Jungfraujoch en 1939.

Son interprétation était la bonne. En effet, les rayons apses pénétrant dans I'atmosphére in-
teragissent avec les molécules de I'air, donnant des pkaticcecondaires qui, elles mémes in-
teragiront par la suite pour donner d’autres particulesrsdgires. Ces interactions en cascades
donnent naissance a ce que I'on appelle des gerbes atmios@se(cf. figure 1.3). En étudiant
ces gerbes, Pierre Auger a pu extraire des informationsecoant le rayon cosmique primaire
a l'origine de ce phénomene de cascade en se basant sunvkasxtide Rossi ou de Heitler par
exemple. Ces pionniers de la physique des particules orftedrtravaillé a cette méme époque a
une approche semi-analytique de la formation de gerbesrtleydes dans la matiére selon les ca-
ractéristiques de la particule primaire. Pierre Auger ecqmngrace a ce type d’approche estimer
I'énergie des rayons cosmiques primaires dont il pouvdéatér les cascades de particules filles.
Certains d’entre eux ont une énergie colossale en compardis ce qui pouvait étre produit en
laboratoire a cette époque0’ eV'!

Aujourd’hui, c’est a partir de I'étude des gerbes atmosplés que nous basons toute notre
connaissance sur les rayons cosmiques d'ultra haute én@&gs précisions concernant le dé-
veloppement des gerbes atmosphériques (notamment daas &8 de rayon cosmique primaire

est un photon) seront données au chapitre 4.

1.2 PRESQUE UN SIECLE ET UN SPECTRE PLUS TARD

Revenons a présent en 2006 en commentant la figure qui eséfpeué plus emblématique de
I'étude actuelle des rayons cosmiques, emblématique einmgressionnante. Le spectre mesuré
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CHAPITRE 1. DES RAYONS COSMIQUES D'ULTRA HAUTE ENERGIE

Fic. 1.3: Développement d’une gerbe atmosphérique initiée par uilopie 10 EeV au dessus de la ville
de Chicago. Les électrons sont représentés en vert, lesnehen bleu cyan et les muons en rouge. (source :
G.Snow http ://astro.uchicago.edu/cosmus/projectetdlig

des rayons cosmiques représenté sur la figure 2.14 s’étahdgéanéme sur 12 ordres de gran-
deur en énergie et 32 ordres de grandeur en flux, ce qui essitoptement colossal. Cette ca-
ractéristique est un fait unique dans le panorama de la gy sactuelle. Les rayons cosmiques
reprrésentent le seul phénoméne couvrant un domaine asssi v

L'aspect de ce spectre est d'autant plus surprenant quiibe étre bien décrit par une loi de
puissancelN/dE ~« E® qui garde une pente trés proche de -3 sur ces échelles gigantesques.
La pente de ce spectre n'est qu'a peine marquée par de lédiéchissements : & x 10'° eV
une cassure appelée communément le genou ol la pente passe 21& a~ —3. A 5 x 107

eV le spectre posséde un second genou la pente se durciegreptégerement passant alors a
un indice~ —3.3. Aux alentours d& x 10'® eV enfin, le spectre se radoucit sur une zone qu’on
appelle la cheville, repassant a une pente qui semble~étre2.7 sur les derniéres décades du
spectre. Cette derniére zone reste mal connue car nous s&dpos pas encore de points de me-
sure suffisament nombreux dans cette région d'ultra hanggiés et les différentes expériences
déja réalisées sont en désaccord. Par ailleurs, l'origi@mendes rayons cosmiques d’ultra haute
énergie est un énigme pour les physiciens, comme nousitgigubns en détail un peu plus bas.
Les objets astrophysiques ainsi que les mécanismes degbimusont encore inconnus (ou tout
du moins sujets a débats) au-delal®é®*> eV. La nature elle méme des RCUHEst elle aussi
toujours inconnue. Enfin, 'observation de rayons cosmsguedela de0?° eV [Shinozaki, 2006]

si elle se confirmait, constiturait une découverte impdetalle pourrait remettre en question une
loi aussi fondamentale que I'invariance de Lorentz ou pmmuétre associée a la présence d'une
nouvelle physique (défauts topologiques, par exemple).

C’est dans le but de mieux comprendre 'origine du rayonmgroesmique a des énergies supé-
rieures a celle de la cheville (soit supérieure)&-5 eV) que I'observatoire Pierre Auger a été
congu.

'Rayons Cosmiques d'Ultra Haute Energie
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FiG. 1.4: Le (trés fameux) spectre en énergie des rayons cosgjidannant le flux différentiel en fonction de I'énergie.
D’aprés S.Swordy

Afin de pouvoir dépeindre I'état de I'art actuel de la physigles rayons cosmiques, nous allons
présenter ce spectre selon deux points de vue (qui sont 1&ire cexclusifs!) : nous résume-
rons les résultats expérimentaux actuels concernant éegiéa intermédiaires dans le spectre des
rayons cosmiques, puis nous nous intéresserons aux itEipns astrophysiques apportées sur
cette méme partie du spectre. Nous laisserons volontaited@ec6té dans un premier temps les
problématiques entourant les rayons cosmiques au-detaatieville et auxquels nous consacrons
entierement la partie suivante.

1.2.1 PRTICULARITES EXPERIMENTALES

En ce qui concerne les techniques d’observation des raymmiques, I'impressionnante régula-
rité que nous avons constaté sur la figure 2.14 doit étreéribliserait en effet plus juste de dire
ici que ce spectre se scinde en deux parties :

— En dessous d&0'* eV, les rayons cosmiques peuvent étre observés par le teajsétiences
embarquées sur ballons (BESS, ATIC, CAPRICE, Runjob, JAQEACER, CREAM) ou sur
satellites (ACE, PAMELA, AMS).

A des énergies, les isotopes peuvent étre identifiés de fadimiduelle, par exemple avec I'ex-
périence ACE qui comporte un détecteur au silicium embasguéatellite. Pour des énergies
légérement plus élevées, les rayons cosmiques sont idsrwifi utilisant leurs charges. La me-
sure de I'énergie devient, elle, plus problématique. Blusi techniques peuvent étre utilisées
pour cela, comme la détermination de l'impulsion des paldic dans des spectrometres de
masse (choix de BESS), I'absorption (partielle) des noyans un calorimeétre (sur ATIC), ou
la mesure du rayonnement de transition émis par les patidatsqu’elles traversent le détec-
teur (TRACER). Quels que soient les choix effectués pariféérentes expériences, I'informa-
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CHAPITRE 1. DES RAYONS COSMIQUES D'ULTRA HAUTE ENERGIE

tion obtenue repose sur une détection directe. Elle nouseddonc la possibilité de connaitre la
composition, le spectre ainsi que la distribution des dives d’arrivée des rayons cosmiques
avec une bonne précision. On a ainsi pu établir que la majdetcette population du rayonne-
ment cosmique est constituée par des noyaux d’élémentg dha’hydrogéne au fer. Autour
de 1 GeV, les rapports d’abondance sont identiques a cearm@s dans le systeme solaire
(cf. fig. 1.5). Cette composition tendrait donc a montrer lggerayons cosmiques seraient ac-
célérés a partir d'un échantillon tout a fait banal de la ératinterstellaire. On pourra noter
que le lithium, le béryllium et le bore représentent des pticas notables sur cette figure. Leur
abondance est relativement plus élevée. Nous pouvondiiagt a leur provenance via des phé-
nomenes de spallation sur les noyaux plus lourds comme bemraret I'oxygéne trés présents
dans les rayons cosmiques primaires. Une courte revue sld&té concernant les basses éner-
gies du rayonnement cosmique en vue de l'interprétatiorsigbg du genou peut-étre trouvée
dans [Horandel, 2005] ;
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FiG. 1.5: Comparaison de I'abondance des éléments 2B dans les rayons cosmiques aux basses énergies avec les
éléments présents dans le systeme solaire (tiré de [GalS98])

— Au-dela del0'* eV, le flux des rayons cosmiques n'est déja plus que de I'atdrguelques
particules par métre carré et par jour. Il devient trop &jbur que nous puissions espérer une
moisson de données suffisante avec une surface de collettiomtemps de vie aussi faible
que ceux d'une expérience satellite. Il faut alors changetedhnique d’observation en met-
tant a profit la découverte de Pierre Auger. Les mesuresteffes sur la cascade de particules
nous permettent de remonter a des informations conceraaaybn cosmique primaire sur le-
quel nous avons alors des informations indirectes. Orsetifionc des détecteurs extensifs au
sol qui nous permettront d'accumuler des données avec amelgsurface de collection et sur
une période trés longue. L'étude des cascades atmospeergttoutefois nettement plus sub-
tile qu’'une observation directe car nous devons nous apsuedes hypothéses concernant
le développement de la gerbe. En particulier, dés les é®edii genou nous extrapolons nos
connaissances actuelles concernant les interactionanfnunt les interactions hadroniques)
entre particules puisque nous avons affaire a des énergiesesinaccessibles aux accélérateurs
(le mot “encore” étant méme de trop pour la fin du spectre). &é&mpolations, méme guidées
par des théories sous—jacentes, sont autant de sourcesrtitirdes lorsque nous reconstruisons
les caractéristiques du rayon cosmique primaire et cdttat®n est donc relativement incon-
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fortable.

Ces deux techniques d’observation se raccordent au nivegerbu (0'* eV), nous permettant
d’explorer I'ensemble du spectre des rayons cosmiquestirheaux présentés dans cette thése
portant sur les RCUHE, nous nous consacrerons dans la sitfeament aux expériences obser-
vant les grandes gerbes atmosphériques. Nous dévelogpamgarticulier les résultats entourant
le genou qui ont été établis récemment par I'expérience KASE.

1.2.2 AUX ENERGIES DU GENOU ET AU -DELA

Comme nous l'avons vu, au-dela de'* eV, la faiblesse du flux des rayons cosmiques nous

oblige a passer d’'une détection directe a une détectiomeirtdi via les gerbes atmosphériques.

Un seul rayon cosmique a ces énergies peut produire degmsiltie particules secondaires qui

par diffusions multiples dans I'atmosphére pourront étresva des centaines de meétres de I'axe

de la gerbe. L'étude de ces particules secondaires canstiteeul moyen de pouvoir observer
les rayons cosmiques dont le flux peut descendre jusqu'aamieye par kilométre carré et par
siécle a10%° eV. Il pourrait paraitre insatisfaisant ou hasardeux deasebsur une détection
indirecte des gerbes atmosphériques, mais quelle opjtérturacces a de telles énergies ouvre
des perspectives trés riches, que ce soit en physique desifes ou en astrophysique. Plusieurs
moyens peuvent nous permettre de détecter les particudendsres :

— Directement par un ensemble de stations de détection aulasmmles en réseau (KASCADE,
Détecteur de surface Auger, AGASA);

— Indirectement en collectant a I'aide de téléscopes ladwrie fluorescence due a I'interaction
des particules chargées avec les molécules de I'atmos(ibétecteur de fluorescence d’Auger,
HiRes, Fly's Eye) ;

— En utilisant le rayonnemererenkov dii au passage des particules chargées trés énergét
de la gerbe dans I'air (H.E.S.S ainsi que les autres exp@Esetiastronomie des rayons gamma,
Blanca) ;

— Une nouvelle voie de détection est actuellement expleepmsant sur la détection d’un signal
radio d0 a la présence de charges séparées dans la gerbptanmse, le dipdle ainsi créé se
déplagant (Lopes, CODALEMA).

Quelle que soit la voie choisie pour la détection des gertrassphériques, de nombreuses dif-
ficultés vont devoir étre surmontées afin de pouvoir remaatgrcaractéristiques du rayon cos-
migue primaire (énergie, direction d’arrivée, identit@aginons le cas d'un réseau de surface ou
d’'un télescope de fluorescence par exemple qui sont les delijues complémentaires choisies
pour le site sud du détecteur Auger. Avec un détecteur dacjrfinformation que nous pouvons
enregistrer lors du passage d’'une gerbe est tres pareatiinous ne disposons que d’'un nombre
limité de stations qui ne pourront recueillir qu'une infimarte des millions de particules de la
gerbe. Reconstruire I'énergie, la direction d’arrivéedenitifier la nature du rayon cosmique pri-
maire ne paraissent donc pas étre une sinécure (nousdraiten détail le cas spécifique de la
reconstruction utilisée avec le détecteur Auger au chaf@jr Les expérimentateurs qui auront
choisi de détecter une gerbe atmosphérique par fluorespersgront pas plus avantagés. Si cette
technique peut paraitre plus simple que la détection dafuisque nous suivons la gerbe au
cours de son développement, d’autres problemes se poskésnd la détection de la lumiére
de fluorescence elle-méme tout d'abord (pour une expériamoene Auger par exemple, détecter
une gerbe atmosphérique due a un rayon cosmiqué'deV revient a collecter la lumiére prove-
nant d'une ampoule de 40W et se trouvant a plusieurs kil@gginais également aux incertitudes
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concernant la transmission de la lumiére ou méme le rendemhediuorescence de I'atmosphére.
L'étude des gerbes atmosphériques nous fait donc entrerutendémarche complexe et soumise
a de nombreuses sources d'incertitudes. Cependant,u’sojentifique sous-tendu par I'étude des
rayons cosmiques (notamment d’'ultra haute énergie) esill Les points clés de cette étude
vont bien sdr étre les choix expérimentaux pour la concepdiEs détecteurs qui donneront pré-
férentiellement acces a certains aspects de la gerbe.lRRarsipour nous permettre d’effectuer
une analyse probante, nous allons devoir développer dagasioms aussi fiables que possible,
tant pour les gerbes atmosphériques que pour le détectdur m@me. Aux énergies mesurées
par une expérience comme KASCADE [Antoni et al., 2006] panaple, I'énergie a laquelle se
déroulent les premieres interaction du rayon cosmique kaie@st déja a la limite des gammes
étudiées sur accélérateurs pour la mesure des sectiorzceffi(cf. fig 1.6).
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FiG. 1.6: Le spectre des rayons cosmiques. Pour les énergiéseunes a0'7 eV, on se référera a la figure 1.15 qui

en donne une vision plus claire. Les énergies maximalessitdes sur accélérateurs pour les expériences de physique
hadronique sont indiquées. A I'heure ol nous écrivons ggeedi les énergies dépassant celles du genou n'ont pas
encore été explorées (tiré de [Gaisser, 2001]).

Toute étude relative aux rayons cosmiques de haute etalhdinte énergie se basera donc sur des
extrapolations de ces sections efficaces d’interactiotte@giestion en particulier aux énergies
d’Auger est trés délicate et mérite d'étre observée avetuegrand soin. Nous reviendrons sur
ce point dans le cas d'un primaire photon au chapitres 4 éeXpérience KASCADE fournit un
banc de test hors du commun pour les tests des extrapolagsnsections efficaces d’interaction
aux énergies intermédiaires. Elle a été congue pour I'ehtien indirecte des rayons cosmiques
au niveau du genou et repose sur l'utilisation d'un réseadédecteurs de surface permettant
d’évaluer pour chaque station le contenu électromagregtimuonique de la gerbe. Par ailleurs
d’'autres types de détecteurs équipent ce réseau : un catagilmdronique au centre du détecteur
permettant d’analyser une gerbe par jour, ainsi gu’'un tgtecentral visant a mieux analyser le
contenu muonique d’'une gerbe (voir fig.1.7). Cet ensembheptexe mais trés complet permet
d’étudier le rayonnement cosmique avec une quantité dtimdion exceptionnelle pour un détec-
teur basé au sol. Il a pour but d’observer précisément Iiidgledu spectre présente aux alentours
de 4 x 10™ eV et de chercher & évaluer la composition du rayonnememiqas dans cette
gamme d’énergie. Une analyse cherchant a établir le spiesreayons cosmiques pour toutes les
espéces de noyaux rencontrées dans cette gamme d'énelgieard été publiée récemment par
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la collaboration KASCADE ([Haungs et al., 2003], [Ulrich &t, 2005], [Antoni et al., 2006]).
L'idée de départ de cette analyse est que lorsque un ensemhblgerbes avec un contenu élec-
tromagnétiqueV, et un contenu muoniqu®’,, donnés, ce nombre résulte de la superposition
de contribution liées a différentes especes de rayons gogsiprimaires a différentes énergies.
Toute la subtilité de I'analyse consiste donc a retrouvarolaposition du mélange et le spectre
en energie pour chacune des especes a partir des obsevalgied',,. Pour cela, la collaboration
KASCADE a proposé une technique de déconvolution (expceré détails dans [Antoni et al.,
2006]) dont la construction repose sur I'emploi de simoladi de gerbes. Dans le principe, ces
gerbes simulées permettent d'établir la relation entrepattse de rayons cosmiques primaires
constitué de différentes especes et le nombre de gerbevébsavec des contenus muoniques et
életromagnétiques donnés. En inversant cette relatiamletgpliquant aux données mesurées pas
KASCADE, on peut alors remonter au spectre en énergie daiehegpece qui sont montrés sur la
figure fig. 1.8. En sommant ensuite les différentes especeshtient le spectre toutes particules
donné sur la figure fig. 1.9.
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FiG. 1.7: Gauche : Disposition du réseau de surface de I'expegi& ASCADE. Droite : Schéma d’'une station de
détection, permettant de détecter indépendamment comeosiectromagnétique et muonique (tiré de [Antoni et al.,
2006])).

Ces magnifiques résulats permettent une nouvelle comgiénede la nature du genou4ax
10% eV. Le genou correspondrait a la fin du spectre de la compagmtactique des rayons cos-
miques légers, les espéeces plus lourdes pouvant nous emjusge’'au second genou (dont la
présence est signalée entret x 1017 eV et8 x 10'7 eV selon les expériences). De plus, bien
gue de larges incertitudes subsistent encore, commestattieles différences obtenues en trai-
tant les données sur la base de différents modéles hadesnjpur I'identification des espéces
(voir fig. 1.8), on semble observer un alourdissement dertgposition des rayons cosmiques. Par
ailleurs, les résultats obtenus pour I'ensemble du spéré.9) sont tout a fait compatibles, mon-
trant bien pour les deux modéles d’interaction QGSjetOlIRYSEL 2.1 la présence d’'un genou a
4 x 10'7 eV environ. Les différentes parties du détecteur KASCADEpermettant d'identifier
les particules et de tester les modélisations des gerbeapparté un élément de compréhension
décisif concernant la production et la propagation desmsigosmiques dans cette zone d’énergie.
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Comme nous le développerons ci-dessous, la présence du ggshcommunément interprétée
comme la fin de I'accélération des rayons cosmiques dansdéssrde supernovae présentes dans
notre environnement galactique, ou tout du moins liée a ldditlaccélération de la composante
Iégére de ces rayons cosmiques sur ces sites. Les réesa@tlisICADE renforcent cette hypo-
thése en retrouvant des limites en énergie pour les noygexdédout a fait compatibles avec les
modéles les plus courants. Les processus d’accélératioguas, ainsi que les modéles de diffu-
sion dans la galaxie, dépendent de la rigidité magnétiqaedgicules mises en jeu. La rigidité
magnétique est définie comme le produit du champ magnétiogie rayon de Larmor de la par-
ticule (p = E/(Ze.B)), soit R = E/Ze. Cette quantité nous permet d’évaluer directement de
guelle fagcon une particule est affectée par un champ magmeetdonné. La rigidité magnétique
des noyaux étant différente de celle des protons, I'énergirimale qu’ils peuvent atteindre en
demeurant confinés dans les objets astrophysiques est@hég éPar ailleurs, ils s’échappent du
halo galactigue a des énergies supérieures. L'alourdessiede la composition observé pourrait
alors expliquer, en reprenant les mémes processus d'eatiéhé I'accés a des énergies encore
plus élevées que le premier genou, pouvant aller jusqu’'a & uivant les modéles) fois la po-
sition du premier genou. Nous pourrions alors observer corgkgenou a des énergies de I'ordre
de10'7 eV.
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FIG. 1.8: Spectre en énergie de KASCADE : H, He, C sur la colonngadeehe, Si, Fe sur la colonne de droite. Sur
la premiere ligne le modele hadronique choisi est QGSJ&(deconde ligne correspond a SIBYLL 2.1. Les zones
grisées correspondent aux incertitudes liées a la méthode

L'expérience KASCADE-Grande [Haungs, 2005] se base sédidleau de I'expérience KASCADE
en ajoutant des détecteurs beaucoup plus espacés les uastdss (environ 130 m). Elle est
congue pour détecter des rayons cosmiques justiffieV. Ainsi, cette expérience permettra,
lorsqu’elle aura accumulé suffisament de données, d’abgids en détails ce second genou.
Un second raidissement du spectre a été observé aux aemedr10'” eV par I'expérience
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FIG. 1.9: Spectre en énergie pour toutes les particules erartliQGSJet01 et SIBYLL 2.1 pour les modéles d'inter-
actions hadroniques. La bande grisée donne une estimasarceurs systématiques lors de I'emploi de QGSJet (les
incertitudes systématiques liées a I'emploi de SIBYLL stunmméme ordre.)

HiRes notamment [Abu-Zayyad et al., 2001].a question est donc de confirmer la présence de
ce raidissement et également de savoir si il pourrait cporedre a la fin du spectre des rayons
cosmiques galactiques ultra lourds, ce que nous attersdridbmous extrapolons les résultats de
KASCADE. Nous n'aurons pas a patienter trop longuementxpkeience KASCADE-Grande
accumule déja des données et des études autour du secondpgemmnt étre menées d'ici les
prochaines années.

1.3 PHENOMENES ASTROPHYSIQUES D’ ULTRA HAUTE ENERGIE

Reprenons maintenant le spectre présenté sur la fig 2.14 posaet cette fois la question de
la production des rayons cosmiques. S'il est remarquatdecquspectre en loi de puissance, si-
gnature d’'un processus non thermique pour la productiomajems cosmiques, s'étende sur 12
ordres de grandeur en énergie, il faut pouvoir imaginer wagssus (ou plusieurs) capable(s) de
le produire. Tres naturellement, devant une telle unicibéls aurions tendance a chercher un phé-
nomene physique unique qui assurerait une cohérence suel#ét du spectre, de 10 GeV aux
rayons cosmiques d’ultra haute énergie. Peut-on pens@ragun objet astrphophysique unique
qui serait responsable de la production de la totalité datspeles rayons cosmiques ? Pourquoi
pas, mais cela semble assez étonnant. Plus qu’un objetclenfilucteur qui semble se dégager
de ce spectre sur ces échelles phénoménales serait pltgpelde processus mis en jeu pour la
production des rayons cosmiques.

Lorsque nous parlons de production, il faut entendre méoamid’'accélération des rayons cos-
miques lui méme Lorsque nous parlons d’accélération, plusieurs questitistinctes se posent
en effet : d’'une part quel est le mécanisme mis en jeu ? Etrdadrt, quels sont les sites po-
tentiels d’accélération et quelles limites ces objetsopbiysiques imposent-ils aux phénoménes

’D’autres expériences semblent 'observer a des énerdigsedites : AGASAG6.10'7 eV, Fly’s Eye4.10'7 eV,
Yakutsk8.10'7 eV.

3Nous devrions également parler pour étre précis de leuagaifpn mais nous choisirons volontairement de ne pas
traiter ces phénomenes ici
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d’accélération ?

L'interprétation classique du spectre repose essemtielté sur un mécanisme d’accélération par
interaction des rayons cosmiques avec des zones magséisasuvement. |l a été imaginé dans
sa premiére forme par Enrico Fermi en 1949 (cette approdhmé&sentée dans [Gaisser, 1990]).
Le mécanisme de Fermi conduit naturellement a un spectreodegtion des rayons cosmiques en
loi de puissance. Il peut étre invoqué dans plusieurs tyjgesélérateurs astrophysiques interve-
nant pour différentes gammes d’énergies, ce qui idéalenmrduit aux inflexions observées sur
le spectre. Afin de comprendre rapidement les phénoménesmesi, nous présenterons mainte-
nant le “modéle standard” de I'accélération de particulsg|ji'a la cheville ou tout du moins les
modéles historiques qui rencontrent encore a I'heure Betue large consensus en ce domaine.
Nous pourrons ensuite nous intéresser aux particulagiésiies aux rayons cosmiques d’ultra
haute énergie.

1.3.1 ACCELERER LES PARTICULES JUSQU AU GENOU. L' HYPOTHESE DE L'AC-
CELERATION DANS LES RESTES DE SUPERNOVAE

COMMENT ACCELERER DES RAYONS COSMIQUES ?

Les rayons cosmiques étant des particules chargées, laépeeitée venant a I'esprit quand il
s’agit de les accélérer est d'utiliser un fort champ élgai Cette idée pourrait étre valable afin
d’expliquer I'accélération des particules aux plus bagsesgies dans des objets comme les pul-
sars mais elle reste rapidement limitée. En effet, poumalte les énergies que nous observons
au niveau du genou, il nous faudrait invoquer les différerae potentiels de I'ordre de!® V!

Il semble trés peu probable de rencontrer des objets peggeaumie configuration aussi extréme.
Si ce n'est pas une configuration explicite du champ élagtrdans des objets astrophysiques qui
permet I'accélération, c’est donc que nous allons devdie fatervenir le champ magnétique de
I'objet lui méme. Seulement par quel biais puisque la fored_drentz ne transmet pas de tra-
vail aux particules chargées qui la subissent ? C’est igntprvient le principe du mécanisme de
Fermi, dont nous reparlerons a la section 1.6.1.

En quelgues mots, le processus de Fermi repose sur |'aatiéfégraduelle des particules dans
des zones de de chocs qui peuvent étre rencontrées dansgsesytels que les restes des super-
novae, des vents d'étoiles massives, des terminaisongsdeyale vent galactiques, c'est a dire
toute zone de “choc” magnétique

Pour I'accélération des rayons cosmiques aux énergiedusdpsses, l'utilisation des restes de
supernovae (SNR) rencontre un fort consensus et ce depuisrdbreuses années (on pourra
consulter en particulier [Ptuskin, 2005] et les référengedl contient). Ces derniers ont été
clairement identifiés comme des sites d’accélération decpbes chargées. Par exemple, nous
pouvons observer le rayonnement X issu d’'un reste de sweec@ebre, SN1006, montrant de
maniére claire I'accélération d’électrons au niveau dexslie la coque éjectée avec le milieu
interstellaire (cf. figure 1.10). Les récentes observatiem astronomie gamma avec le téléscope
H.E.S.S. nous permettent de fournir un autre exemple, RX31¥73946, comme nous pouvons
le voir sur cette méme figure a droite. Les observations emgade tels objets nous permettent
méme d’espérer une meilleure compréhension des subtigmécanismes d'accélération [Aha-
ronian et al., 2006a]. En partant de ces observations, aliput a fait Iégitime de penser que sur
ce méme site d’autres particules chargées comme des pmiaiess noyaux pourront également
étre accélérées.

Un autre point rend I'hypothése de I'accélération dans MR $és séduisante : les supernovae
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1Th;|5m 1Th;|2m

Fic. 1.10: A gauche L'image en X de ce reste de la supernova SN1006 montre claitefaccélération de particules
chargées au niveau de la zone choquée lors de la mort de tekte En effet, le rayonnement X vu ici sur les zones
les plus claires provient du rayonnement synchrotron éanisgs électrons lorsqu’ils sont accélérés dans ces zdnes. |
parait par extension tout & fait plausible que des protodssnoyaux puissent étre accélérés dans la méme rdgion.
droite : Image en gamma de RXJ1713.7-3946. Les contours correspioides excés de 5,10 et d5espectivement.
L'émission gamma au TeV provient de I'accélération de paltis chargées dans le reste de cette supernova, émission
pouvant étre préférentiellement expliquée par I'accélgmale protons [Aharonian et al., 20064a].

présentes dans la galaxie ont la particularité de libéneragmativement la puissance nécessaire
a l'alimentation du flux de rayons cosmiques tel que nous leunaas sur Terre.

La transmission de I'énergie d’un objet macroscopiqueytielsupernova, a des particules s’effec-
tue au niveau du choc entre la matiére éjectée par I'expiasiée milieu interstellaire. Des rayons
cosmiques qui se trouvent piégés sur un SNR peuvent aloreggcaduellement de I'énergie en
interagissant plusieurs fois avec la zone choquée jus@uxgue le rayon de Larmor de la particule
accélérée soit comparable avec la taille de I'objet lui méFoatefois cette approche basique reste
trés limitée.

Pour pouvoir accélérer des particules delal0 eV dans un reste typique de supernova, nous
devons indroduire de nombreuses subtilités (chocs ridtes; influence des rayons cosmiques sur
les inhomogénéités du champ magnétique, géométries gitieswque le choc frontal...) ne seront
pas discutées ici. Pour plus de précisions a ce sujet, omgoansulter [Lagage and Cesarsky,
1983].

L'accélération des rayons cosmiques dans les SNR par leniséoa de Fermi a donc de trés
grands attraits, bien que I'approche simpliste présemiérei montre pas tous les raffinements
nécessaires a 'accés a des énergiesode eV. De plus, les limites en énergie atteintes par ce
modele semblent relativement en accord avec les donnéésregptales, notamment les derniers
résultats de I'expérience KASCADE. Ces résultats semidardffet montrer que le genou (ainsi
gue peut-étre le second genou) serait d0 a I'extinctionrpsgive du flux des noyaux accélérés
dans les restes de supernovae.

25



CHAPITRE 1. DES RAYONS COSMIQUES D'ULTRA HAUTE ENERGIE

UN CLASSIQUE A REMETTRE EN CAUSE ...OU A ETENDRE !

D’autres hypothéses subsistent encore pour expliqguerélsepce du genou, tant astrophysiques
gue physiques (par exemple une nouvelle physique autoueduntervenant lors du dévelop-
pement de la gerbe). Par ailleurs, la position attendue [@second genou, en se basant sur
I'hypothese de I'accélération dans les restes de supegrawanoyaux allant jusqu’au fer, semble
Iégérement inférieure a I'énergie de la cassure obsenrgauyseurs expériences dont notamment
HiRes (qui la met en évidence a une énergi@ x 10'” eV). Nous devrions donc rester relative-
ment prudents quant a I'adoption systématique de ce modat@ifue et trés slirement suivre de
pres les résultats de KASCADE-Grande.

L'autre grande faiblesse de I'accélération dans les SNRwesbut qu’elle ne nous emmeéne pas
jusgu’a la cheville du spectre. Il faudrait donc faire enéne scene un autre phénomene intervenant
aux alentours de0'®eV et prenant le relais des SNR. Cette idée est trés critiqukns le cadres
d’'un changement de pente de type “genou”. Le spectre de metieelle source devant étre plus
raide que celui obtenu pour les SNR, cette source ne doitgemeu’a I'énergie de ladite cassure et
de surcroit avec le flux adapté... Nous devons alors effeatu&double ajustement” sur le spectre
de la source supposée afin de pouvoir expliquer le forme dutrepabservé (voir fig. 1.11).

Fic. 1.11: Le nombre de paramétres a ajuster pour expliqueridissament de la pente du spectre en invoquant de
nouveaux objets produisant une composante émergeantdepitux des rayons cosmiques est difficile a croire au vu

de ces figure. Le genou observé a gauche réclamant I'ajustefee@ombreux parametres. Il paraitrait par conséquent
plus naturel de penser a un changement de régime pour unustijgte, ce qui remet en question I'accélération des
rayons cosmiques dans les restes de supernovae (tiré dmfP2005]).

Toutefois, nous pouvons imaginer des processus compléirennous permettant d’augmenter
encore les énergies atteintes par la voie des SNR qui recdé@nthypothése plus générale et la
réconcilient avec les points que nous venons de soulevers Nourrions faire intervenir une ré-
accélération dans le choc de terminaison du vent galactiqudu vent d'une étoile trés massive
(cf. [Ptuskin, 2005] qui donne un apercu de ces modeles ougheside détails par exemple le mo-
déle développé dans [Biermann et al., 2003]) ou abandofidée de I'accélération dans des SNR
isolés pour invoquer des processus de réaccélératiorctiedienettant en jeu plusieurs superno-
vae voisines. En effet, pour développer un peu cette hypetfuetaillée dans [Parizot et al., 2004]
et [Parizot, 2005]), les supernovae isolées sont tres ita@s en comparaison d'associations de
supernovae explosant dans la méme région de l'univers.i Aysgaitrait tout a fait possible de
penser a I'accélération dans les zones du milieu inteagtelthoquées correspondant a I'associa-
tion de plusieurs restes de supernovae : ce qu’on appelfeupsrbulles”. L'action collective de
plusieurs restes de supernovae pourrait accélérer lesgapsmiques a des énergies encore supé-
rieures, permettant d’aller ainsi jusqu’aux énergies dehkville*. L’hypothése de I'accélération
dans les “superbulles” nous donne donc une variante deél@ation dans les SNR isolés. Elle

“Rappelons ici les considérations concernant la taille algjdt accélérateur et I'énergie maximale accessible. La
taille caractéristique d’'une superbulle est de 300 pc.
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nous fournit de plus un objet qui nous permettrait de predlartotalité du spectre des rayons
cosmiques (jusqu’a la cheville), un SNR individuel comneeti@ accélérer les particules sur une
premiére étape et sur une seconde étape, I'action cokeddg restes de supernovae permettant
de dépasser les énergies des genoux. Un dernier point éevaetnte semble particulierement
satisfaisant : nous retrouvons en abandonnant les SNRs ipolér les superbulles une approche
“holistique” du spectre, tant d'un point de vue des mécaasiaccélération généraux que des
objets astrophysiques responsables de la production g@ssraosmiques.

1.3.2 REMARQUES CONCERNANT LA CHEVILLE

La cheville correspond a la diminution de la pente du spesgirsituant aux alentour dé'® eV.
Dans les années 80, lorsque cette derniére a été mise encéyide I'a attribuée a la transition des
rayons cosmiques galactiques aux rayons cosmiques dgirdgaes (c’est d’ailleurs ce que nous
avons supposé implicitement ci-dessus). En effet, I'éaengaximale a laquelle nous pouvons
confiner des noyaux de fer dans la galaxie est de I'ordré0dé eV. Le confinement dans les
champs magnétiques galactiques dépend de la rigidité niqgeéles rayons cosmiques, tout
comme les phénoménes d’accélération dont nous avons patéssus. Au fur et a mesure de
'augmentation de leur énergie, les rayons cosmiquestalies protons au fer ne sont donc plus
captifs du halo galactique, ce qui se traduit par une chutpdatre mesuPéAinsi, la composante
extragalactique du spectre deviendra dominant@ &eV suivant un raccordement naturel tel que
présenté sur la figure 1.12.

FiG. 1.12: Principe de formation d’'une cheville sur le spectume composante s’éteint et la seconde de pente plus
douce reste présente (tiré de [Parizot, 2005]).

Il a récemment été discuté de la validité de la transitioagajue/extragalactique au niveau de la
cheville (cf. [Berezinsky et al., 2005] et [Abbasi et al. 02(). La cheville serait expliquée non pas
par la transition vers un flux extragalactique mais par lapection de paire e+e- sur le fond diffus
cosmologique (CMB) d'un pur flux de protons extragalactitpie de sa propagation. La transition
galactique/extragalactique se trouvant alors au niveaedand genou (environ 5@0'7 eV).
L'analyse entourant la cheville est une question centraleé pa compréhension du spectre des
rayons cosmiques, tout comme I'analyse de la compositienragons cosmiques au hiveau du
genou. La mesure de la composition du flux des rayons cosm#ces énergies sera cruciale pour
résoudre cette question. Une méthode classique pour déézriacomposition est I'étude du taux

5Nous avons volontairement choisi de ne pas traiter ici lebémes de propagation des rayons cosmiques dans
cette gamme d’énergie pour pouvoir nous attarder sur lesgohénes d'accélération dont les principes pourront nous
permettre d’aborder les modéles utilisés pour les RCUHE. jleénoménes de propagation sont bien sdr également
impliqués dans l'interprétation du spectre des rayons apses. Le lecteur pourra trouver une revue concernant la
propagation des rayons cosmiques galactiques dans [Gai99€] pour le modéle historique de la “boite qui fuit”
ainsi que dans [Maurin and Taillet, 2003],[Taillet and MauR003] pour un traitement de la propagation par diffusion
des rayons cosmiques dans le halo galactique.
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d’élongation, c’est-a-dire la variation de la profondeuwy@nne du maximum de développement
de la gerbe en fonction de I'énergie. Les résultats récemtierpérience HiRes pour les taux
d’élongation sont présentés fig.1.17. lls suggérent ugeatieent aux plus hautes énergies, mais les
incertitudes de mesure et celles existant sur les simakate gerbes hadroniques sont importantes
ce qui incite a la prudence. Nous ne pouvons donc pas tireomteusions fermes a ce sujet pour
les événements mesurés jusqu’a présent.

A ne pas en douter, I'observation du taux d’élongation d'tang nombre d’événements a l'aide de
I'observatoire Pierre Auger dans la gamme d’énet@i€’-102° eV pourra améliorer nos connais-
sance quant a la composition des rayons cosmiques aux pltesshénergies et nous permettre,
espérons le, de clore la discussion entourant la trangjtdarctique/extragalactique.

1.4 LES RAYONS COSMIQUES D'ENERGIE EXTREME

En montant le long du spectre au-dela de la cheville, c’esteapebur des énergies supérieures a
10'8 eV, la ot le flux de particules n’est plus que d’une particide kilométre carré et par an, les
guestions deviennent encore plus nombreuses et ne toyshserseulement a la connaissance des
accélérateurs cosmiques, mais a des questions plus fontldeseencore. En effet, la présence de
particules a de telles énergies est en elle-méme problgmeaticomment expliquer leur origine ?
Si elle doit se trouver dans des objets astrophysiques tyeds d'objets pourraient alors étre res-
ponsable de la production de particules au ZeV ? Ou pouvanms lee chercher ? Doit on invoquer
une nouvelle physique des particules pour la productiorR€&IHE ?

Ces questions sont d’autant plus nombreuses et frustamtda gituation observationnelle avant la
construction de I'observatoire Pierre Auger est pour lemmabntradictoire. Les mesures concer-
nant le spectre des rayons cosmiques au-deldtfeeV semblent en effet en désaccord entre les
résultats de différentes expériences notamment AGASAn[&iaki, 2006] et HiRes [Bergman,
2005].

Afin de mieux appréhender cette situation et les questionsayis ont souvent poussés a qualifier
I'origine des rayons cosmiques de “mystere”, nous tenteidrle dresser un rapide panorama des
connaissances partielles et des suppositions entousargylens cosmiques d’ultra haute énergie.

1.4.1 LES HORIZONS DES RAYONS COSMIQUES : LA COUPURE GZK ET SES
CONTREPARTIES POUR LES DIFFERENTES ESPECES DE RCUHE

Au premier abord, I'horizon ultime des rayons cosmiquesi@at’expansion de I'Univers puisque
toutes les particules perdent de I'énergie par effet deniftdslais d’autres phénoménes sont res-
ponsables de limites beaucoup plus proches pour la prapagis RCUHE. Peu aprés la mise
en évidence en 1965 par Penzias et Wilson du rayonnemeiiefas3k (ou CMB, [Penzias and
Wilson, 1965]), Greisen [Greisen, 1966] et indépendemrKeztmin et Zatsepin [Zatsepin and
Kuzmin, 1966] suggerent que les photons a 2.7K dans lesha&jsent I'univers devraient inter-
agir avec le rayonnement cosmique.

INTERACTION DES PROTONS AVEC LE CMB

Dans I'hypothese ou les rayons cosmiques d’ultra hautegéneont des protons, ils peuvent
interagir avec les photons du CMB :
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0
cmb — pT =Py
P - { —nrt — v, pt —ny, v, veet (1.1
Un calcul tres simple donne un bon ordre de grandeur de lavdk I'énergie seuil a laquelle
ce phénomene se produit en considérant un choc frontal entpgoton et un photon du CMB
produisant un proton et un pion au repos.
m2 + 2mymy,

Esewi = ——F—— (12)

AE,

~ 7.10Y%ev (1.3)

Soit de I'ordre del0?° eV. AvecE, ~ 0.5 x 1073 eV, énergie d'un photon du CMB.

Précisons que lorsqu’un proton @é*° eV interagit avec un photon du fond diffus cosmologique,
cela correspond a l'interaction d’'un photon de 300 MeV ave@roton au repos. Les sections
efficaces d’'interaction a ces énergies sont bien connueg g mesures sur accélérateur (sur
I'expérience HERA par exemple)o: ~300ub au seuil de production. Par ailleurs, la densité de
photons du CMB» = 400/cm?, on peut donc calculer une estimation de la longueur déater
tion typique pour le proton se propageant dans le CMB :

L= 1 ~ 3Mpc (1.4)
(op)

Méme s'il donne un bon ordre de grandeur, ce calcul est aseszigr. Nous pouvons I'améliorer
en tenant compte de la distribution des photons du CMB (digion d’'un corps noir a 2.73K,
[Fixsen et al., 1996]) et des pertes en énergie. Les perténengie ne sont pas continues : on
a un phénomene catastrophique avec une perte moyenne de'@@8tgee a chaque interaction
et la probabilité de n’avoir aucune interaction décrotidament avec la distance parcourue. Le
résultat que nous obtenons alors est beaucoup plus rédlin®, au-dela de 30 EeV, I'énergie
d’'un proton décroit exponentiellement sur une distancaaté@ristique donnée par :

E
)QeEseuil/E (15)

seuil

ol L(E) est donnée en Mpc et avek,,; = 7 x 10 eV

Ainsi, les protons perdent rapidement de I'énergie paractioon avec le CMB. Par conséquent,

comme nous pouvons le constater sur la figure 1.13, au-detfé dlistance de parcours de 100
Mpc, tous les rayons cosmiques ont une énergie bornéé’ V.

Ainsi les objets produisant éventuellement des rayons icpgs auxquels nous pouvons attribuer
une énergie supérieurel&?’ eV doivent se trouver dans notre univers proche. En effeterene

de redshift, la distance de 100 Mpc ne représente qu’'un odéré de 0.04

Or, plusieurs expériences ont pu observer des rayons cosmay-dela de cette énergie comme
nous I'expliquons en détails ci-dessous. Le probléeme ast doe nous ne connaissons pas d’ob-
jets astrophysiques suffisamment violents pour atteindseédergies supérieured &' eV dans

ce voisinage direct. Il faudrait donc dans ce cas invoquerlgg@othéses non classiques pour
permettre la production de rayons cosmiques au-delf0dfeeV dans notre univers proche ou

permettre leur propagation sur des distances plus graresp violation de la cinématique des

interactions entre le CMB et les protons (comme la violater'invariance de Lorentz).

L'implication éventuelle de nouveaux concepts de physfqndamentale a donc rendu la question
de I'observation de la coupure GZK cruciale.

6A titre comparatif, cela correspond & peu prés au redshifades de coma.
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FiG. 1.13: Perte d’énergie moyenne pour un proton en fonctiosaddistance de propagation. On peut observer une
nette diminution de celui-ci pour des énergies supériehiigs® " eV. Au-dela de cette énergie, les rayons cosmiques
ne pourraient donc provenir que de distances inférieur€9aipc

CAS DES NOYAUX

Dans le cas ou les rayons cosmiques ultra énergétiques amiéres dans des sources astrophy-
siques, il parait naturel de penser que comme pour les égdrgermédiaires dont nous parlions
dans la partie précédente, nous pourrions avoir accéardd noyaux sur les mémes sites. Dans
ce cas gue deviendraient les limitations concernant laggajon de ces derniers ?

Les interactions des noyaux ultra énergétiques avec le diffites cosmologique sont a priori
plus compliquées que celles mises en jeu pour les protonssophotons que nous développe-
rons ci-dessous. Principalement, I'atténuation d’un flaxndyaux peut avoir lieu par deux voies
différentes :

— la photodissociation, dont le principal processus edtémpmene de résonance dipolaire géante ;
— des processus de création de paires ete-.

Dans le référentiel propre de noyaux ultra énergétiquegphetons du CMB dépassent les seuils
de photodissociation. Par conséquent, au cours de sa jaitapagn noyau lourd formera une cas-
cade nucléaire au cours de laquelle, en abandonnant desonsgcil abandonnera également de
I'énergie. Le processus principal incriminé est I'exddatd’'une résonance dipolaire géante (exci-
tation collective des nucléons), dont le seuil se trouvewrude 8 MeV. Lors de la désexcitation de
cette résonance, il y aura éjection d’un ou plusieurs nasléD’autres processus ayant des seulils
en énergie plus élevés peuvent également intervenir.

En plus des processus hadroniques, les noyaux subissemueslde leur transport des pertes
d’énergies qui ne sont pas liées a la perte de nucléons nitésfoss a la photoproduction de

paires e+e-, comme ce qui a été évoqué pour des protons ddisklssion ouverte autour du

probléme de la cheuville.

La coupure sur le flux des noyaux ultra énergétiques est dmsadoup plus difficile a appréhender
gue son analogue pour les protons. De plus méme si nous peuwigliger I'influence des champs
magnétiques extragalactiques sur la propagation desnsrét)?’ eV, ce ne serait certainement
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pas le cas pour les noyaux. On pourra consulter pour une éttdélée de la propagation des
noyaux [Bhattarcharjee and Sigl, 2000], [Allard et al., 2€|0ainsi que [Parizot, 2005].

CAS DES PHOTONS

Dans le cas ou les RCUHE ne sont pas de nature hadronique esgighdtons, les interactions a
prendre en compte sont totalement différentes. Les phetortsnteragir avec les différents rayon-
nemments dans lesquels baigne I'univers, menant a un l@o®prs moyen encore plus court que
pour les protons ou les noyaux. Autour tie'® eV, l'univers est rendu totalement opaque aux
photons du fait de leur interaction avec le CMB.

Pour des photons d'ultra haute énergie, I'atténuation dudtuphotons est principalement due a
la production de pairete~ par interaction avec les différents rayonnements électgmétiques

dans lesquels baigne notre univers.

Vg — €e” (1.6)

Nous pouvons retrouver I'énergie seuil de cette interact® on notes;, I'énergie d’'un photon
appartenant a I'un des fonds avec le photon UHE qui va inilerag

2
Bt = ¢ ~ 2.6 x 1011(%%)—1 eV (1.7)

Ebg e

Les électrons et positons produits perdent ensuite derfi@mpar diffusion inverse Compton sur
les mémes rayonnements diffus. La diffusion inverse Compta pas de seuil en énergie et pour
les hautes énergies (> m.?), les sections efficaces totales des deux processus peéivent
écrites :
N N 3 me> s

opp >~ 20prc =~ 30Th— In .2
Sis < m.?, opic tend vers la section efficace de Thomses, = 87a?/3m.2 (ol « est la
constante de structure fine), alors que la section effieageest maximale pres de I'énergie seuil
explicitée ci-dessus. Par conséquent, les atténuatisipdus efficaces d'un flux de photons d’éner-
gie E par fond de rayonnement sont telles gue m.2/E. Ainsi pour des photons de)!° eV,
I'interaction avec un photon du CMB ¢~ 103 eV) sera particulierement destructrice et pour les
photons d'ultra haute énergie, dans la gamme que nous efersha observer | ~ 109 eV),
il faudra considérer l'interaction avec le fond diffus radi ~ 10~ eV ce qui correspond a une
fréquence de l'ordre du MHz).

(5i 5> me?) (1.8)

Le fond diffus radio extragalactique sur lequel les photdmdtra haute énergie interagissent est
cependant relativement mal connu. Il a été mesuré par lfexpee sur satellite RAE comme ayant
une densité de I'ordre d)—2° W/m? .Hz.srad a 1 MHz [Alexander et al., 1969]. Cette campagne
de mesure a souvent été utilisée pour les calculs de liboepar moyen des photons d’ultra haute
énergie et en particulier pour les calculs présentés suglafil.14. Une estimation de ce fond
a également été faite en se basant sur la luminosité et lérepadio de galaxies et de radio-
galaxies, bien que de larges incertitudes entourent efamarévolution [Protheroe and Biermann,
1996]. Les valeurs ainsi trouvées sont d’'un facteur 2 envdupérieures aux valeurs mesurées par
RAE. L'estimation précise du fond diffus radio est difficlenettre en ceuvre a basses fréquences
(en dessous del MHz). En effet, a ces fréquences, les ondes radio que nausps observer
sont tres atténuées par l'interaction avec les électroésepts dans le halo galactique. De ce fait
I'estimation que nous pouvons faire de la composante exftratique du fond diffus radio est trés
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sensible a la facon dont les phénomenes d'émission symghret d’absorption dans le disque
galactique sont modélisés. Ces résultats sont donc enumegdins et controverseés. Les futures
observations permettront sans doute de meilleures cotasasur le fond radio basses fréquences
et donc sur la propagation de photons aux énergies les pliissha

Malgré ces incertitudes, il faut noter qu’aux énergies ssitées par le détecteur Auger, contraire-
ment a I'extinction quasi totale du flux de photons observée'a eV, une fenétre d’observation
s'ouvre a nouveau, nous donnant donc une possibilité d'elsen de I'univers via les photons
UHE. La longueur d’interaction des photons(&° eV reste courte (comparable a celle des protons
soumis a la coupure GZK, comme nous pouvons le voir sur ladfigui4). Toutefois comme nous
I'expliquerons ci-dessous, le flux de photons attendu aexgées d’Auger étant majoritairement
lié aux hypothéses de modélexp-down les “sources” ne sont pas nécessairement lointaines.
Elles devraient méme suivre le profil de matiére noire nodsugant dans le cas de la matiére
noire super lourde (hous en reparlerons au chapitre 8).

A des énergies supérieured @' eV, la propagation des photons n’est limitée que par la @goubl
production de paires que nous n'avons pas mentionnée pliisia ce fait le rayon de la sphere
dans laquelle des photons post-GZK pourraient étre peadwigmente encore. Cet effet encou-
rage la construction d’hypothéses dans laquelle une ésmitomposante post GZK du spectre
des rayons cosmiques serait due a la présence de photons.

Dy (Mpc)

107
10"0"10™10"10"10"10"10"™10"10*10*"10%10%10™10%
E (eV)
FIG. 1.14: Longueurs d’interaction comparées pour un protom{jlé) et un photon (trait plein). On retrouve la chute
de la longueur d’interaction pour les protons interagissaec le CMB. Le photon, lui, peut interagir avec le fond

infrarouge, le CMB, et enfin le fond diffus radio aux énergi&uger. Au-dela la propagation des photons ne sera
limitée que par la double production de paire

NEUTRINOS ET NEUTRONS

Pour dresser un tableau exhaustif, nous nous devons d'évbgevement ici la propagation de
deux autres espéces qui pourraient étre rencontrées diduns des RCUHE.

D’éventuels neutrinos n'interagiraient pas avec ce guatgontreraient au cours de leur propaga-
tion, ce qui leur permettrait de parcourir des distancemotzgiques. D’un strict point de vue des
problémes soulevés par la propagation des rayons cosmiquesence de neutrinos est donc
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assez séduisante puisque nous n'avons plus a chercheolgoe & I'intérieur de la sphére GZK.
Notons toutefois qu’au-dela de)?! eV, les neutrinos d'ultra haute énergie pourraient inggrar
avec le fond de neutrinos relique de notre univers (d’éeergin.4 eV), pour former une réso-
nanceZ" (modéle de Z-bursts). Nous ne détecterions pas alors désnesumais des produits de
désintégration di® (protons, photons). Nous reviendrons rapidement sur ce&la@dla section
1.6.2. Des neutrinos d'ultra haute énergie pourraienta@iiservés avec I'observatoire Pierre Au-
ger comme discuté dans [Bertou et al., 2002] et étudié eiil dérss un travail de thése [Deligny,
2003].

Les neutrons ayant un temps de vie court méme avec un foficieef de Lorentz, ils auront un
parcours limité, ne nous permettant pas de pouvoir suppesederniers produits en dehors de
notre galaxié si nous en mettions en évidence. A titre d’'exemple, un nauti®10'® eV aura

un coefficient de Lorentz = % ~ 10? . La distance moyenne que ce dernier pourra parcourir
sera donc de~10 kpc. Si nous mettions en évidence un flux de neutrons cekerait donc
essentiellement galactique. La présence éventuelle deonswl0'® eV en provenance du centre
galactique a été récemment évoquée dans le cadre de la ghiotégration de noyaux sur le fond

diffus infrarouge [Grasso and Maccione, 2005a].

MISE EN PERSPECTIVE

Reprenons juste ici pour conclure cette discussion lesilemns d’interaction des protons, noyaux
de fer et photons.

Aux énergies supérieuresl8?’ eV, des sources astrophysiques de rayons cosmiques détnent
recherchées dans un voisinage relativement prasht00 Mpc) dans le cas ou les RCUHE sont
des protons, voire dans une sphére de rayon encore infgeces derniers sont des noyaux. C'est
la tout le probléme que pose la coupure GZK pour I'origine RESJHE. Plusieurs expériences
ont annoncé avoir détecté des rayons cosmiques au ddléZtieV. Or, il n’existe pas a notre
connaissance d'objet qui semble suffisament violent datis sghére GZK pour pouvoir produire
les rayons cosmiques a des énergies aussi élevées.

Aux énergies supérieursla'® eV, les photons d’ultra haute énergie ont une longueuretaation
Iégérement plus courte que les protons. Toutefois, la mtomu de ces derniers a des énergies
supérieures 4020 eV n’est pas liée a un processus de production dans des abjetphysiques.
Généralement, les sources de photond @€ eV sont associées aux processns-down c'est

a dire a la désintégration de particules ultra-massivesisie sommes donc pas confrontés au
probléme de la nécessité de la présence proche d'objetplagsiques violents et contournons
alors le probléme posé par la coupure GZK.

1.5 QUELQUES FAITS EXPERIMENTAUX

1.5.1 LE SPECTRE DES RAYONS COSMIQUES D ENERGIE ULTRA HAUTE

Plusieurs expériences ont permis d'observer les rayonsiqass a des énergies supérieures a
10'7 eV. Leurs choix expérimentaux les ont classées en deuxaraégcelles qui utilisent la
fluorescence de I'atmosphére pour la détection de la gerbe :

- Fly’'s Eye

- HiRes Mono (I et Il) ainsi que HiRes stéréo

"Rappelons que le diamétre de notre galaxie est approxiemagint de 30 kpc.
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- Auger

et celles qui utilisent un réseau pour la détection au sotaht tfle gerbe

- Yakutsk

- Haverah Park
- VWolcano Ranch
- AGASA

- SUGAR

- Auger

Les expériences HiRes et AGASA sont les deux expériencad agaumulé le plus de données
pour les RCUHE avant Auger. Nous baserons principalement gétat des connaissances dans ce
domaine en dehors d’Auger sur leurs résultats.

Comme nous le soulevions plus haut, les sources d'inceetitiet la calibration sont trés diffé-
rentes pour les deux techniques de détection. Le désacupid spectre aux énergies les plus
hautes est manifeste (figure de droite 1.15).

10° T T T

T T T
® HiRes-2 Monocular

T
@ HiRes—2 Monacular
m HiRes-1 Monocular B HiRes—1 Monocular

d8 L Res—1 -
¥ ABASA

FluxEY10™ ev? m? s sr')

-..;--*- +--.+‘ 0

o
o o s AR
Flux+E2/10% (ev* m~ 57" sr™")
-
N
—a
ot

*>
S
)
—

T T TTTTT

smiemn Uniform sources

J(E) E® [m2sec™'sr eV 2]
T T TTTTTI]
T IITIT

0
ot
i

o

P o S W AT L TR S|

10 H 2

T ws e @s W mEm @ 2 0 L L L

Energy [eV] log,(E) {eV) 7 175 18 185 19 w5 oz zos 21
1o

logn(E) (eV}

Fic. 1.15: Spectres en énergie pour les expérience AGASA (ahgyuet HiRes (au centre). Le dernier spectre a
droite est une superposition des deux autres. Les deuxspetit été redressés en les multipliant par Le spectre
d’AGASA n’est donné que pour les énergies supérieur8s>xal0'® eV. Le spectre attendu pour une distribution
uniforme de sources de protons extragalactiques est i@diqutrait continu bleu. Le nombre d’événements détecté
est indiqué pour les derniers intervalles en énergie. Letspd’HiRes est donné pour les énergies supérieuii®sa

eV, utilisant indépendamment les données des deux détealeufluorescence. Quatre événements seulement sont
reconstruits au-dela de? (tiré de [Shinozaki, 2006], [Abbasi et al., 2005] et [Engeti&lages, 2004]).

De plus, si nous nous intéressons aux énergies inférieure® &V, (fig. 1.15 a droite) un écart
systématique de 30% peut déja étre observe entre les deé@xenges, ce qui semblerait pointer
vers un probléme de calibration existant entre les deux odéthabordées. En corrigeant de 30%
le spectre d’AGASA, les deux expériences se trouvent enrdquoour les énergies inférieures a
10%° eV. Pars ailleurs les barres d’erreur sur les spectre augmteavec |'énergie du fait de la plus
faible statistique, il a été montré dans [de Marco et al. 320@Qe le désaccord subistant au-dela de
10%° eV n'est pas statistiquement significatif (il est de I'ordie20). La question de la coupure
GZK comme nous I'expliquions plus haut, n’est pas sans seulges problématiques fondamen-
tales 'ensemble de la physique. Ceci ajouté au fait quedasg glus grandes expériences qui aient
observé les rayons cosmiques d’ultra haute énergie saiatésaccord rend le débat particuliére-
ment bralant.
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Une expérience comme Auger combinant les deux technigoesefvation des gerbes atmosphé-
riques et dont 'accumulation de données pour le détectesudace est déja plus importante que
la statistique d’AGASA pourra sans aucun doute permettreagieher en ce qui concerne la pro-
blématique de la coupure GZK. Pour I'heure, les résultagsgmtés a 'lCRC2005 ne permettent
pas d'apporter d’argument décisif concernant la coupur& .Gz calibration choisie a I'heure
actuelle repose sur I'utilisation des événements hybrfdeis section 2.3.2 au chapitre suivant).
Ainsi, on reconstruit tous les événements du détecteur dacsuavec I'échelle en énergie du
détecteur de fluorescence (ce qui explique le trés bon aesedles données de HiRes).
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FiG. 1.16: Le spectre d’Auger présenté a I'lCRC2005. Il repaseune calibration faite a partir des événements
hybrides qui sera expliquée au chapitre 2. (tiré de [CoHation Auger, 2005d])

1.5.2 COMPOSITION CHIMIQUE DES RCUHE

Le taux d’élongation mesuré par I'expérience HiRes (fig7)lsemblerait nous indiquer un certain
allegement du spectre des rayons cosmiques aux énergeebailites. mais il parait clair qu'au vu
des incertitudes que nous ne pouvons pas conclure quanbanjaosition du spectre des rayons
cosmiques aux énergies les plus hautes.

La question de la composition des rayons cosmiques d’'ulitaehénergie reste entierement ou-
verte a I'’heure actuelle et nous ne pouvons absolument ghsrexqu’une fraction substantielle
du flux des rayons cosmiques soit constituée de noyaux, cdmsmiligne la discussion menée
dans [Watson, 2006].

La distinction entre de gerbes de proton et des gerbes dexgyas lourds est particulierement
difficile & mettre en geuvre. C’est méme sans doute le poipiuke complexe que nous aurons a
résoudre concernant les rayons cosmiques d'ultra hautgiénkn effet, la séparation entre pro-
tons et noyaux de f8rd’un point de vue du développement de la gerbe est faiblenemous
pouvons le voir sur la figure (1.18). Nous ne pouvons donc ppérer distinguer gerbe a gerbe
un proton d’'un noyau. Par ailleurs les incertitudes existan les processus hadroniques dans le

8Les noyaux de fer sont les noyaux possédant I'énergie dmiigiar nucléon la plus forte. Il correspondent donc
a I'espece la plus lourde pouvant étre rencontrée dans émnagyment cosmique d’ultra haute énergie. C’est la raison
pour laquelle on oppose toujours protons et noyaux de feoffiiiaient le cas échéant les différences les plus fortes,
mais I'ensemble des noyaux stables pourrait étre trouve lgarmyonnement cosmique.
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FiG. 1.17: Mesures du taux d’élongation pour I'expérience RilRbu-Zayyad et al., 2001]. Les zones grisées re-
présentent les données de HiRes et la droite correspond idlaumajustement. Il est comparé aux résultats attendus
pour des noyaux de fer et des protons simulés dans deux caifans pour les interactions hadroniques : QGSJET et
SIBYLL.

développement de la gerbe rendent I'identification de hademcore plus difficile.

Nous pouvons toutefois espérer effectuer des étudestistiadis visant a établir la composition
du flux des RCUHE avec 'observatoire Auger [Auger coll., ZRElles pourront se baser sur le
maximum de développement des gerbes observées et sur unatiévade la teneur du front de
gerbes en muons. On attend en effet des gerbes issues dempyelles aient une composante
muonique significativement plus forte que les protons commss I'expliquerons plus en détail
au chapitre 4.

Longitudinal profiles: 10'® eV showers: proton {red/light) iron (blue/heavy)
1.o~101°L.. I e e i
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FiG. 1.18: Comparaison des maxima de développement attendusips gerbes de proton et de fer simulées. Les
fluctuations observées proviennent des fluctuations syréesieres interactions (tiré de [Auger coll., 1997]).

La présence de neutrinos ainsi que de photons a des éneugi@sesires a0 eV est par
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ailleurs tout a fait plausible dans plusieurs cas de figueerspus présenterons a la section 1.6.2.
Les photons et neutrinos dans le cadre des motgedownactuels ne deviendraient majoritaires

gu'au-dela des énergies de la coupure GZK, leur flux augmeatees énergies alors que les pro-
tons et autres hadrons ne nous parviendraient plus.

Aux énergies comprises enti@'®?> eV et 10%° eV, qui est la gamme d’énergie a laquelle nous
avons une statistique importante a I'heure actuelle, nousgns espérer qu’une fraction de la
composition des rayons cosmiques d'ultra haute énergiesostituée de photons comme nous
allons le développer dans la suite de ce document. Les aéseixpérimentaux des expériences
autres qu’Auger concernant I'évaluation de la fraction detpns dans le flux des RCUHE seront
présentés en détail au chapitre 7.

LA RECHERCHE DE SOURCES DE RCUHE

L'étude de la direction d’arrivée des RCUHE est une voieprésnetteuse pour la compréhension
de leur origine. La détection de sources ponctuelles daestiit une preuve de leur production
dans des objets astrophysiques. Autourld& eV, on s’attend a ce que le champ magnétique
de notre galaxie isotropise les directions d’arrivées. &mamche au-dela de&)' eV, les parti-
cules chargées devraient se déplacer suffisamment en ligite gour que les potentielles sources
soient détectables. Une origine galactique des rayonsigassdevrait elle aussi avoir une signa-
ture claire dans leur distribution sur la voQte céleste :ipdld ou une accumulation vers le centre
ou le plan galactique par exemple. Enfin, si la cheville quesravons évoquée section 1.3.2 a pour
origine la transition en une origine galactique et extragiédue des rayons cosmiques, la distri-
bution des directions d’arrivées en dessous et au dessasctieville devrait étre trés différentes.
On peut espérer qu’une telle transition soit aussi visibl@aint de vue des anisotropies.

La détection d’anisotropies a la fois aux grandes et auxgsefichelles angulaires donnerait donc
de précieuses indications sur la nature des sources de RCGIuUHES champs magnétiques qu’ils
traversent et sur leur nature méme. Malgré des annoncedeleidés, il semble qu’aucune ani-
sotropie significative n'ait encore été fermement établiéune énergie que ce soit, ce qui fait
du rayonnement cosmique un rayonnement remarquableno¢rags.

Concernant les petites échelles angulaires, il faut djsén deux approches :

— L'étude de la fonction de corrélation a deux points (fonetibautocorrélation) :
Il s'agit l1a d’'une étude qui vise a mettre en évidence un effatistique d’accumulation des
événements : on compare le nombre de paires d’événemerftérardies échelles de sépara-
tion angulaire. Un excés dans cette fonction de corrélaignerait par exemple I'existence de
caustiques dues aux champs magnétiques ou d’accumulatist&natique mais entre les éveé-
nements sans pour autant que des sources bien identifié@aiappnt. Une analyse des données
de I'expérience AGASA au-dela dex 10 eV montre un excés aux petits angles dans la fonc-
tion d’autocorrélation [Tinyakov and Tkachev, 2001]. Cagent cet excés demeure faiblement
significatif et est lié a la présence de multiplets (Cf. cssus). Notons enfin que [Gorbunov
et al., 2002] ont annoncé la découverte d’'une corrélatidredas événements les plus éner-
gétiques d’AGASA une classe de radio quasars compacts (QEGOSBL Lac. Ce résultat n'a
pour le moment pas été confirmé et fait I'objet de nombreuségues tant il est difficile de
lui attribuer une significativité rigoureuse en raison despuires a posteriori qui ont permis de
I'établir [Evans et al., 2003; Anchordoqui et al., 2003].
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— la détection directe de sources :
On recherche des excés d’événements dans une directiogaelpanrapport & un fond isotrope.
Au-dela del0'? eV, 'expérience AGASA [Takeda et al., 1999a] a mis en évideinois doublets
et un triplet d’événements situés a des distance anguiafézgeures a 2.5 deg (voir figure 1.19).
Cependant la significativité des cdsistersdemeure modeste et sujette a d'importants débats.
Les données d’HiRes | (monoculaire) ne confirment pas laepiees de multiplets avec une
statistique plus forte (mais une résolution angulaire mbionne) pour les énergies supérieures
a10'8? eV [The High Resolution Fly’s Eye Collaboration, 2005]. Lésnnées prises avec
HiRes stéréo entre 1999 et 2004 ne montrent également audlitiplet pour les événements
d’énergie supérieure @' eV [Westerhoff and for the High Resolution Fly’s eye colledton,
2006].

Fic. 1.19: Distribution des directions d’arrivée des rayonsnsigues aved > 4 x 10'° eV. Les cercles clairs
correspondent aux doublets observés, le cercle plus sauliriplet d’événements (contre 0.06 attendus). Provenanc
www-akeno.icrr.u-tokyo.ac.jp

L'expérience AGASA a publié [Takeda et al., 1999b] la détecd'un exceés d’environ 22% en
dans une zone proche du centre galactique pour des éneediesdde de10'® eV. Une réanalayse
des données de I'expérience SUGAR [Bellido et al., 2001]dernmdiquer aussi un exces dans
cette direction. Celui-ci ne concerne pas exactement laer#@me que celle de I'excés annoncé
par AGASA, mais une zone proche. L'analyse des premiéresaisnd’Auger (prises entre janvier
2004 et juin 2005) contredit clairement ces résultats gbaltation Auger, 2005b; Collaboration
Auger, 2006] avec une statistique plus importante. La figud reprend les résultats qu’'Au-
ger a publié a partir de ses observations vers le centre @placlLa carte A montre le nombre
d’événements attendus dans cette directions dans I'hgpetti’'une distribution isotrope, la carte
B montre les significances des excés en nombre de sigmasrébgar Auger dans la gamme
d’énergie de I'excés d’AGASA avec la résolution angulaivdudjer. Les cartes C et D montre les
données d’Auger lissées avec la méme résolution que ceilisées pour les résultats de SUGAR
(C) et AGASA (D). Les données utilisées sont choisies damsnémes gammes d’énergies que
ces deux expériences. Les observations d’Auger sont cdrgsaavec un flux isotrope alors que
la statistique utilisée pour établir ces résultats est 8 faiis forte que celle d’AGASA et 10 fois
plus forte que celle de SUGAR. Par conséquent, si nous caafigites exces, nous attendrions
pour cette statistique des excesid& et 10.50 respectivement.

Aux plus grandes échelles, AGASA a aussi publié la détealiane modulation en ascension
droite d’environ 4% (voir figure 1.20). Remarquons qu’un&aimnopie aux grandes échelles est
particulierement difficile & mettre en évidence en raisam fllectuations temporelles de I'accep-
tance du détecteur qui peuvent imiter une telle anisotropie
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Si la recherche d’anisotropies dans les RCUHE est indémiadnht un domaine trés prometteur,
la situation expérimentale est hélas encore confuse. Oruteqo’espérer qu'avec une bien plus
large statistique et des méthodes plus rigoureuses (natairen ce qui concerne la maitrise des
effets d’acceptance ou le fait d’éviter les coupures a piastel’observatoire Pierre Auger per-

mettra de clarifier la situation et qui sait, de détecter tesnieres sources de rayons cosmiques.
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FIG. 1.20: Rapport du nombre d’événements observés au nomdrérdiments attendus autoure de 1 EeV pour I'ex-
périence AGASA (coordonnées équatoriales). Une anisetregt observée prés du centre galactique. Provenance :
www-akeno.icrr.u-tokyo.ac.jp

1.6 LA PRODUCTION DES RCUHE EN QUESTION

La question de la production de particules accélérées laudeda cheville est trés controversée.
En effet, atteindre des énergies aussi extrémes est Idire ddBose aisée.

L'accélération de particules a des énergies inférieures das objets astrophysiques est déja su-
jette & de nombreuses questions, comme nous I'avons séulitais pour accélérer des particules
a des énergies supérieures0d®”, les idées sur lesquelles nous nous appuyions jusqu’itieson
faillite. Deux voies s’offrent alors a nous pour pouvoir kgper la présence de rayons cosmiques
d’énergie extréme :

- Trouver des objets astrophysiques suffisament violentiegtimécanismes d’accélération suf-
fisament efficaces pour nous emmener au-del&0d&® eV, voire 10%° eV. Ces processus de
production sont qualifiés deottom-up

- ldentifier ces rayons cosmiques comme les produits detésation de particules ultra mas-
sives, faisant donc appel a une physique au-dela du modd#ldast de la physique des parti-
cules actuelle. Ces processus sont appellés les procEgsuaown

Cette deuxieme hypothése trés alléchante d’un point deongamental est d’autant plus sédui-
sante gu’'elle pourrait permettre d’expliquer un flux de r&/cosmiques au-dela de la coupure
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Coverage

Significance (1.5°)

Significance (3.7°) Significance (13.3°)

FiG. 1.21: Résultat des recherches d’anisotropies au cerl@etiggie pour I'expérience Pierre Auger. Le centre ga-
lactique est représenté par une croix sur ces figures. \@explications dans le texte (tiré de [Collaboration Auger,
2005h]).

GZK, comme ce qu’ont pu mettre en évidence plusieurs expegge dont I'expérience AGASA
(cf. fig.1.15).

1.6.1 PRODUCTION PAR PROCESSUS bottom-upouU COMMENT ACCELERER DES
PARTICULES CHARGEES AU -DELA DE LA CHEVILLE AVEC DES OBJETS AS -
TROPHYSIQUES

Pour comprendre I'accélération des rayons cosmiques lawddéda cheville, nous pourrons suivre

les mémes principes que ceux que nous évoquions pour legenatermédiaires. Nous devons

penser a un mécanisme qui soit suffisament efficace poundrtetles énergies aussi élevées
et également identifier des objets astrophysiques pouvamted lieu a cette accélération. Nous
avons toutefois un argument supplémentaire a considéneusivoulons expliquer la présence de
rayons cosmiques a des énergies supérieures a celles dplaedsZK qui est la distance de ces

objets.

LES PROCESSUS DACCELERATION POUR LES ULTRA HAUTES ENERGIES

Aux énergies supérieuresl8'®> eV, nous pourrons encore invoquer les processus de Fermi pou
assurer I'accélération des particules. Le processus aei Fgistorique” (1949) repose sur l'inter-
action des rayons cosmiques avec des nuages magnétisésieannent. Les particules peuvent
alors gagner ou perdre de I'énergie au cours de ces colisjoielles entrent en choc frontal avec
le nuage ou qu’elles le rattrappent. Toutefois, la géomélei I'interaction avec le nuage est telle
gu’elles vont a la rencontre du nuage plus souvent qu’ellele mattrappent. Par conséquent, les
rayons cosmiques gagnent en moyenne de I'énergie. On agoeilent ce mécanisme processus
de Fermi du second ordre car I'accélération dans ce casasbntionnelle au carré de la vitesse
dunuage AE/E o 3%). Ce mécanisme est peu efficace et il est difficile d’accélize particules
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a de hautes énergies dans ces conditions.

Dans le cas de l'interaction avec un choc astrophysiquepiemocessus de Fermi du premier
ordre qui sont mis en jeu. Dans ce cas, c’est le milieu irgBaste et non un simple nuage ma-
gnétisé qui est mis en mouvement par le passage d’'une ondeode loes rayons cosmiques
rencontrent donc un “mur” magnétisé qui se déplace a unsséte Les rayons cosmiques vont
ici encore pouvoir gagner de I'énergie en traversant le et@mn étant rétrodiffusés ensditdei
toutefois, la géométrie est telle qu'il y a toujours un gainémergie. Ce processus est bien plus
efficace, puisqu'il est directement proportionnel & lasseedu chocAE/E « [3), ce qui permet
une accélération sur une période de temps raisonnablecél&aation par le processus de Fermi
résulte en un spectre en loi de puissance, ce qui est p&t&Emlent appréciable car tout a fait
adapté au spectre des rayons cosmiques.

Essayons a présent de déterminer I'énergie maximale doleepar accélération de Fermi dans
un objet astrophysique donné. On peut pour cela se basezsstaisonnement de Hillas mettant
en compétition les capacités de confinement d’'un objet ag&rergie maximale qui pourra y étre
atteinte. Le résultat d’'un tel raisonnement est donné dangy, 1994] :

Enmas = kZBRBc ~ ZBRfc (1.9)

Ou B est le champ magnétique “porté” par I'onde de chog:en R la taille de la zone choquée
en kpc,Gc la vitesse du choc et k un facteur proportionnel inférieur@ldtif a I'efficacité du pro-
cessus. E est en EeV. On pourra retenir une relation simpleegu étre dérivée de cette derniere
est donnée dans le cas d'une accélération optintatel( et = 1) ce qui nous permet de donner
I'énergie la plus haute qui soit accessible étant donné jet ¢tlest a dire étant donnés sa taille
et I'intensité du champ magnétique qui y regne) :

Emaes = 0.9ZBR ~ ZBR (1.10)

On peut donc donner une estimation grossiére des limiggoastantes pour I'accélération des
rayons cosmiques dans un objet astrophysique donné. Orepextraire la figure 1.22, connue
sous le nom de diagramme de Hillas. Ce diagramme place lEseatifs objets astrophysiques
gue nous connaissons sur un graphe donnant l'intensité rmeyee leur champ magnétique en
fonction de leur taille. Le cas des gamma ray burst (GRB)gmisssur cette figure est toutefois
a considérer a part de ces considérations puisque ce n®$ phamp magnétique moyen dans
I'objet qui intervient mais le champ magnétique au niveawtuloc.

Il parait clair au vu de cette figure que peu d’'objets sont blgsad’accélérer des rayons cosmiques
jusqu’aux énergies les plus élevées.

N.B. : toutefois I'approche que nous présentons des méuasis’accélération dans les chocs est
simpliste. Nous n’ambitionnons ici qu'a permettre de coamglre la philosophie de I'accéléra-
tion dans des chocs astrophysiques. Nous devrions coesidévitesse du choc, les éventuelles
turbulences magnétohydrodynamiques I'accompagnanhdmp magnétique au niveau du choc
lui-méme (et non de I'ensemble de l'objet), la densité deématet de rayonnement etc. Autant
de caractéristiques dépendant des objets astrophysiguesé&mes. Pour une revue de ces phéno-
meénes, on pourra consulter [Ostrowski, 2004] par exempéeseéférences que contient cet article.

9C’est le principe qu'applique le tennisman lorsqu’il agéeélune balle avec sa raquette
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Fic. 1.22: Le diagrame de Hillas. Les sites potentiellement accédératde rayons cosmiques sont placés
ici en fonction de leur taille et de leur champ magnétiqus.diagonales indiquent les seuils au-dessus des-
quels doivent se trouver les parameétiest R pour permettre une accélération a I'énergie correspordant

(6=1).

Ajoutons par ailleurs une précision dans le cas notable ®oneles de choc se propagent a des
vitesses ultra-relativistegi(~ 1 etI" > 1). L'accélération dans ce cas peut mener & des gains en
énergie en un cycle de I'ordre d& (les gains sur les cycles suivants sont bien plus faibles pou
des raisons de géomeétrie), ce qui est colossal. Les ondémdaiitra-relativistes permettent donc
d’obtenir des gains d'énergie trés importants des le pnecyige, ce qui les rend trés intéressantes
pour I'accélération des RCUHE dans les sursauts gamma ¢etdede galaxies par exemple.

LES SOURCES CANDIDATES A LA PRODUCTION DES RCUHE

Quels sont les accélérateurs cosmiques mis en jeu danotEspudbottom-up? On pourra trou-
ver dans [Ostrowski, 2002] ainsi que dans [BhattacharjeeSagl, 2000] un panorama trés com-
plet de cette question que nous choisissons de ne pas dgeelop le sujet de cette thése portant
plutdt sur des contraintes sur les modétgs-down

Les simples conditions sur la taille et le champ magnétiqusite d’accélération résumées par le
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diagramme de Hillas (fig. 1.22) nous permettent cependapipdrter quelques réponses possibles

a cette question :

— les noyaux actifs de galaxies (AGN) comportant un trou sopgermassif en leur centre et un
disque d’accrétion, ces objets sont sans doute parmi ledidzda les plus intéressants pour
'accélération des RCUHE;

— les lobes des radio galaxies (de type FR Il) sont souvergidérées comme sites potenten-
tiels d’accélération mais la valeur a attribuer au champméatigue dans lebot spotsest trés
débattue ;

— les jeunes étoiles a neutrons possedent des champs magséties intenses qui pourraient
permettre des accélérations trés fortes [Blasi et al., 2000

— les sursauts gamma (GRB) qui sont des sites extrémememetieurs pour l'accélération de
rayons cosmiques (voir par exemple le trés récent [Dar,]2006

Ces objets sont parmi les plus violents de 'univers et sidemfiguration exacte reste incertaine,
il sont de trés bons candidats a I'accélération de parscalges énergies extrémes. Aucun d’entre
eux ne se trouve a des distances suffisament proches pouarftuXue rayons cosmiques chargés
a10%° eV puisse parvenir jusqu’'a nous du fait de la coupure GZKashéC'est cette constata-
tion notamment qui a donné naissance au “mystére” entoleamnayons cosmiques d’ultra haute
énergie. Alors que les rayons cosmiques d’'énergie plusl@asvent trouver une origine astro-
physique, comment expliquer la présence des RCUHE ? Ljird&ation liée a la fin du spectre
pourrait-elle nous faire sortir des canons de la physiqugete ?

REPOUSSER 'HORIZON GZK : POSSIBILITE D’'UNE VIOLATION DE L 'INVARIANCE DE
LORENTZ ?

La présence de la coupure GZK repose sur la cinématique desifes telle que nous la connais-
sons. Une violation de I'invariance de Lorentz se traduigan la modification de la relation de
dispersionE? = p?c? +m?2c* aurait donc un impact sur la propagation des rayons cossigjue

tra haute énergie, puisque le seuil de réaction respondaliéecoupure GZK¥+~vycnp — N +7
pourrait étre repoussé a des énergies plus importantes §8dtTati, 1972]. Par conséquent, si la
réaction de photoproduction de pions est cinématiquenmgatdite, des protons pourraient se
propager sur des distances bien plus importantes et peutgiliquer alors la présence de rayons
cosmiques au-dela de la coupure GZK [Stecker and Scully5]20@versement donc, la confir-
mation de I'observation de rayons cosmiques chargés a eéegiésn post-GZK pourrait étre inter-
prétée par une violation de l'invariance de Lorentz aux l@stes énergies. Dans ce cas, la non
observation de neutrinos cosmogéniques, résultant desiatégration des pions chargés produits
par l'interactionp, vo s g Serait un argument supplémentaire allant dans le sens teesoddtion.

La possibilité d’'une violation de l'invariance de Lorenfaparait dans certaines théories tentant
d’unifier la gravitation aux autres forces [Amelino-Caragl004]. Dans ces théories la longueur
de Planck { = \/hG/c3 ~ 10733 cm) joue un réle fondamental, donnant I'échelle de quanti-
fication de I'espace-temps. Il n'est pas question ici d'éarces développements, mais dans ce
cadre, on peut se demander si les propriétés de I'espages-wint modifiées, lorsqu’on approche
de la longueur de Planck. Si c’est le cas il est clair que difance de Lorentz est soit violée
(il existerait un référentiel privilégié), soit les transiations de Lorentz doivent étre modifiées
(les transformations de Lorentz telles que nous les cassmias seraient alors la limite lorsque la
longueur de Planck peut étre négligée). Ces modéles intedelot des corrections dépendantes
de I'énergie sur la relation de dispersion [Amelino-Cameli al., 1997].
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D’autres modéles aménent également & modifier la reldiidn= p>c> + m2c* sans rapport
avec les théories de gravitation quantique. lls entraionastviolation explicite de l'invariance de
Lorentz [Coleman and Glashow, 1999]. Dans ce cadre un réfékerivilégié est introduit et il est
alors postulé que c, vitesse limite accessible par unecpégtin’est plus unique mais dépend de la
nature de la particule. La encore, la modification de laimate dispersion aura des conséquences
sur les seuils de réaction. Notons que cela conduit égatedngme dépendance en énergie pour la
vitesse de propagation de particules de masse nulle. Daas eae autre signature expérimentale
pourrait étre attendue par I'observation des GRB. En gff@y des signaux courts provenant de
distances cosmologiques, une dépendance en énergie dg@#gpation des photons se traduirait
par des signatures sur les temps d’arrivée des différentegiéurs d’onde [Amelino-Camelia
et al., 1998].

Une trés légeére violation de l'invariance de Lorentz paurdanc expliquer la propagation de
RCUHE jusqu'a nous depuis des distances cosmologiquesrizdn des rayons cosmiques char-
gés n'existerait plus ! Par ailleurs, la violation de 'inkzance de Lorentz n'impose pas de signature
forte sur la fraction de photons aux énergies les plus hactegrairement a tous les autres mo-
déles exotiques que nous allons maintenant évoquer. Desat@mns des directions d'arrivée des
événements avec des sources se situant a des distancesogiguas peuvent étre cherchées et on
peut également espérer mettre en évidence des obseniatiépendantes des RCUHE post-GZK
permettant de tester ces théories (par exemple avec les GRB oeutrinos cosmogéniques). Si
I'observation d’'une continuation du spectre des rayonsamses au-dela de la coupure GZK se
confirmait dans un cadre ou les fractions de photons d’ulitaenénergie sont basses, nous de-
vrions considérer I'hypothése d’'une violation de I'inaarce de Lorentz, bien qu’exotique, avec
Sérieux.

Ajoutons néanmoins que méme si cette approche supposeit@pléent la production des RCUHE
dans des objets astrophysiques violents et trés lointadtes,ne répond en aucun cas au probleme
de la production des RCUHE, puisque les mécanismes d'aatiélé que nous connaissons ne
nous permettent pas d’atteindre de telles énergies. Laenisgidence d’une telle violation serait
donc en soi révolutionnaire pour I'ensemble de la physigaésme nombreuses autres questions
resteraient posées par les rayons cosmiques d’énergiehaltite.

ET SI CES MESSAGERS D ULTRA HAUTE ENERGIE NE SUBISSAIENT PAS LA COUPURE
GZK ? L ES NEUTRINOS ET LE MODELE Z-BURST

Une autre facon de contourner le probléeme de la coupure GZKraqib étre simplement de ne
pas avoir a s’en soucier. Ce serait le cas si les rayons cassitjultra haute énergie étaient des
neutrinos par exemple : nous avons mentionné a la sectioh qué ceux-ci pourraient parcourir
des distances cosmologiques sans subir d'atténuationxde flu

Les neutrinos, qui interagissent tres peu avec la matigrergét des gerbes atmosphériques ca-
ractéristiques se développant trés tard dans I'atmospAgee une expérience comme Auger, on
peut les identifier principalement via la détection de gedpgasi-horizontales se développant tar-
divement [Bertou et al., 2002; Deligny, 2003; Blanch anddgil 2005]. Toutefois, a I'heure ou
nous écrivons ces lignes, aucune découverte de neutrifteadiaute énergien’a été publiée.

Le modele de<Z-burst[Weiler, 1999] semblerait répondre a ce probleme. Il prafiéel’exis-
tence d’une résonnance autour de la masse du b6Saans la section efficace d’interactiom.
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Ainsi, des neutrinos d’énergie supérieurt0d' eV aprés s'étre propagés sur de longues distances
pourraient interagir avec le fond relique de neutrigsour former unz® qui se désintégre im-
médiatement en uB-burstde protons et de photons fortement colimés. Dans ce cadrajt@ité

des rayons cosmiques attendus au-dela de la coupure GZKesophotons d'ultra haute énergie,
nous en reparlerons au chapitre 3.

Toutefois, la production de neutrinoslé?! eV par des processus astrophysiques est improbable.
Les neutrinos sont produits dans des processus secon@airetes rayons cosmiques chargés
lorsqu’ils sont accélérés. Dans ce cas il faudrait explidfaecélération de protons a des énergies
> 10%® eV pour pouvoir produire des neutrinos a de telles énergiasailleurs, les photons qui
seraient produits de fagon inévitable au cours des mémesgsos produiraient au terme d’'une
cascade électromagnétique un fond diffus gamma au MeV dépiles contraintes imposées par
les mesures de I'expérience EGRET sur le fond diffus

C’est la raison pour laquelle on associe plutdt les modélbsrsta des processus top-down [Gel-
mini and Kusenko, 2000], permettant de produire des nasgrindes énergies aussi €lévées sans
processus d'accélération. Cette association nous emnhénse@ut naturellement vers une autre
facon de dépasser la coupure GZK : la production des RCUHHgsaprocessus non acceélératifs,
via la désintégration de particules ultra-massives.

1.6.2 WNE AUTRE ALTERNATIVE POUR LA PRODUCTION DES RAYONS COSMIQUE S:
LES PROCESSUStop-down

Une autre maniéere d’aborder la production des RCUHE et pesitdéapporter une solution au
mystere pourrait étre en effet de ne pas reposer sur lesaggbphysiques. Les processus dits
top-downreposant sur la désintégration de particules ultra masgie > 10%! eV) pour la pro-
duction des RCUHE ont donc été abordés assez naturelleBenbmbreuses revues existent sur
ce sujet, on pourra en particulier consulter [Bhattare®agnd Sigl, 2000]. Nous les détaillerons
plus avant au chapitre 3. Ces processus sont souvent gualifigotiques. En effet, ils mettent
en jeu des particules qui n'ont jusqu'a présent jamais ésgegnén évidence, ce qui ouvre par
conséquent de nouvelles perspectives en physique desupesti

- Les particulesX pourraient étre des particules métastables trés massivgs ¥ 102! eV)
ayant un temps de vie de l'ordre de I'age de l'univers. CeSquaes reliques pourraient avoir
été produites a I'époque de l'univers primordial. Ellesstdnent d'ailleurs a I’heure actuelle
de trés bons candidats pour de la matiere noire ultra loBH®M).

- Elles pourraient également étre produites lors de la tigiation de défauts topologiques
comme des cordes, des monopoles ou des défauts topolodigiiedes comme lesecklaces
etc. Dans le cadre d’'un univers inflationnaire, les défaagslbgiques pourraient étre produits
lors d’une transition de phase ayant lieu a la fin de l'inflatiba masse de la particul€ dans
ce cas pourrait étre de I'ordre des échelles en énergiesgilaride unification£ 10%° eV).

Les modélegop-downnous permettent trés naturellement de nous détacher deb&pratique
de la coupure GZK, car nous pouvons nous attendre a ce quedaqiion des RCUHE soit
proche. Les particules reliques ultra-massives par exepglivent se concentrer dans notre halo
galactique. Aussi, leurs produits de désintégration, gui s RCUHE que nous détectons, n’ont
gu'une faible distance a parcourir et nous n'observons pasodpure GZK dans le spectre des

100n attend la présence de ce fond relique de neutrinos diénerg.4 eV dans les modéles standard de cosmologie
tout comme il existe un fond relique de photons : le CMB
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rayons cosmiques dans ce cas (si la désintégration de laybark a lieu a des distances plus
grandes que I'hnorizon GZK, nous pourrions également lescéssau modele d&-burst pré-
senté ci-dessus). Par conséquent, la production des ragemsques d’énergie ultra-haute via les
processusop-downrésoud a la fois le probléme de la production des RCUHE et delleur pro-
pagation. Hormis les perspectives qu’ils ouvrent sur develbes particules et I'univers primodial,
ils sont donc particulierement séduisants. lls présenitertefois certains désagréments. En effet
I'ajustement de paramétres (temps de vie, densité) peameattexpliquer le flux de rayons cos-
migues d’ultra haute énergie observé sur ces modeles peaitafve tres critiquable. Par ailleurs,
les contraintes existant sur ces modeéles que nous présemntau chapitre 3 sont en fait assez
severes.

i(E) E2 [arbitrary units]

1014 1016 1018 1020 1022
E [eV]

Fic. 1.23: Spectres (non normalisés) en nucléons, neutrirarssgveur i) et photons résultant de la désintégration
d’une particuleX en deux quarks (sans supersymétrie) tiré de [Kalashev, 0812b].

Nous pouvons chercher des signatures de ces modéles viapesition des rayonnements d’ul-
tra haute énergie. En effet, si les processus de désirtég@eécis de la particul& dépendent
des modeéles de physique des particules mis en jeu, nous EoBUPpPOSEr que ces derniéres se
désintegrent principalement en quarks et en leptons, erdigmment de leur nature. Nous at-
tendons a ce que la trés grande majorité des RCUHE obsesvairtetons, photons, neutrinos)
provienne alors des canaux hadroniques de la désintégratiades jets de hadrons produits par
les quarks. A la fin de la cascade QCD, les quarks se combihenfgzilement en mésons qu’en
baryons. Lorsque les pions vont se désintégrer, il vontreghge un flux important de neutrinos et
de photons (cf. fig. 1.23). La présence d’un flux de photonsimlmm aux énergies les plus hautes
constituerait donc une signature forte en faveur des metigdedown c’est I'objet de ce travail de
thése. D’autres contraintes notamment via les obsengatlarfond diffus gamma peuvent cepen-
dant étre apportées aux modétep-down nous les présenterons au chapitre 3 dans lequel nous
rentrerons spécifiquement dans le sujet des modgtedown
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CHAPITRE 2

L' OBSERVATOIRE PIERRE AUGER

L'observatoire Pierre Auger a été concu en 1991 dans le Bataiier la derniére partie du spectre
des rayons cosmiquesla'® eV et au-dela. A cette époque, quelques événements d’érgargi
périeure a10%° eV avaient été déja été observés (entre 1959 et 1963 pagétierge Volcano
Ranch, puis en 1991 par Fly’'s Eye avec un événemarit & 10%° eV). Peu apres, la découverte
d’autres événements d’énerdie> 2 x 10?° eV, a été anoncée par I'expérience AGASA. Comme
nous I'avons vu au chapitre précédent, l'origine de ray@msriques a ces énergies peine a étre
expliquée.

Pour lever le voile sur I'énigme des rayons cosmiques, Eolatoire Pierre Auger doit faire face
au défi de taille que représente la faiblesse du flux des rayasmsiques. L'obseravtoire Pierre
Auger est concu pour utiliser les deux technigues “clagstjde détection de gerbes atmosphé-
riques :

— La détection par des “télescopes” de la lumiére de fluonesce2émise par le diazote de I'at-
mosphére lors du passage de la gerbe de particules cha@giestechnique donne acces au
développement longitudinal de la gerbe atmosphérique.

— La détection du passage du front de gerbe au niveau du sohpéseau de stations qui donne
acces au profil latéral de la gerbe atmosphérique.

La possibilité de détecter des événements en hybride, rs@igistrés simultanément par les deux

voies de détection, est unique pour un détecteur de celtee taa détection hybride est apparue

d’autant plus indispensable que les deux expériences HIRASASA utilisant, pour l'une la
fluorescence et pour l'autre la détection de surface, somtésaccord sur la fin du spectre des
rayons cosmiques.

L'observatoire Pierre Auger devrait, a terme, étre camétie deux sites : I'un dans I'hnémisphére
sud a Malarglie dans la Pampa argentine, I'autre dans I'pégrie nord dans le Colorado. Le site
sud est quasiment achevé et devrait étre complet dans lartade I'année 2007. Le site nord
pourra démarrer sa construction d'ici les prochaines anrigenombreuses discussions autour de
sa conception sont actuellement menées. Il se pourraiigg@it Iégerement différente de celle
du site sud. La présence d'un site dans chaque hémisphénetper de doubler naturellement la
statistiqgue accumulée (étant donnés les flux attend0s’2eV, la surface des sites est telle qu’on
s'attend a observer environ 30 événements a ces énergies garpar site soit 60 en tout). Par
ailleurs il sera alors possible d’observer la totalité dal, @t donc de pouvoir voir I'intégralité des
sources astrophysiques potentiellement intéressanted gecélération de RCUHE.

Le site sud de I'observatoire Pierre Auger a été construisda pampa argentine a une altitude
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moyenne de 1400 m soit sous une épaisseur de 88C glamosphére. Ce choix nous permet
donc précisément d’étre proche de l'altitude a laquellgébes issues de rayons cosmiques de la
gamme d’énergie qui nous intéresse atteignent leur maxideidéveloppement (en tout cas pour
les gerbes hadroniques). Ce choix permet donc d’'étre prdecheaximum de développement des
gerbes dans la gamme d’énergie que nous voulons étudieaillears, les conditions météo du
site de Malargtie sont bonnes et la pollution lumineuse @wssitfisament faible pour permettre la
détection des gerbes par fluorescence.

Le détecteur de surface sera constitué, lorsqu’il serdetoent terminé, d’'un réseau de 1600
détecteurs espaceés de 1500 m et répartis selon un maillagguaire. Il couvrira une surface
de 3000 km (voir fig.2.1). Sur les bords de ce réseau de détecteurs tresisont placés 46
téléscopes de fluorescence. Leur ouverture angulaire dendéfévation et 30° en azimuth par
téléscope (soit 180° pour un “ceil” complet) leur ouvre uneezde détection qui coincide avec
celle du détecteur de surface. Par conséquent, pour umpatltre d’événements (10% environ),
les gerbes atmospériques pourront étre détectées a lagiole gétecteur de surface et les télé-
scopes de fluorescence. Cette double détection est trésssaé@te. En effet, les deux techniques
de détection n'ont pas les mémes sources d’erreurs systgiest Aussi, I'utilisation des événe-
ments hybrides permet d’'effectuer des études sur les srdeureconstruction angulaire (la réso-
lution angulaire sur un événement hybride étant meilleuravgc le détecteur de surface seul).
lls permettent également d’étudier les différentes s@udderreurs systématiques sur la chaine de
reconstruction en énergie. Par ailleurs, les événemebtideg nous permettront d’avoir une plus
grande quantité d’'information afin de pouvoir déterminenddéure du rayon cosmique primaire
et pouvoir espérer par la effectuer des tests des modelgemction hadroniques utilisés dans
nos simulations. L'observation d’'une gerbe avec le déteate fluorescence permet en particulier
d’avoir directment acces a la profondeur du maximum de d@peiment de la gerbeX,,...) qui

est un parametre essentiel de la gerbe et permet de remaontayan cosmique primaire. Avec
les evénements hybrides, on peut ainsi espérer (avec hgadecstatistique) calibrer une mesure
indirecte deX,,,.., avec le détecteur de surface.

Aujourd’hui le détecteur Auger est opérationnel a 60% emvipour son détecteur de surface et
75% pour ses télescopes de fluorescence. Il prend des daew@eiables pour les analyses de
physique depuis Janvier 2004. Les premiers résultats dslédboration Auger ont pu étre publiés
aI'lCRC2005 sur la base de ces données.

2.1 LEDETECTEURDE FLUORESCENCE DE L’'OBSERVATOIRE PIERRE
AUGER

Lorsque les électrons et les positrons de la gerbe travelfagmosphere, ils excitent les molé-
cules de diazote de I'atmosphere qui réémettent ensuita teriere de fluorescence de fagon
isotrope (les longueurs d'onde correspondantes sont é¢eespentre 300 et 400 nm). En détec-
tant la lumiére émise a différentes altitudes on peut regpla direction de la gerbe et d'autres
guantités d’'importance comme la profondeur du maximum sgeldppement de la gerb&(,,..)
ainsi que le nombre de particules chargées a ce maximiyn.(). Ces indications vont nous per-
mettre de reconstruire énergie et direction d’arrivée gomacosmique primaire et nous donnera
des informations sur la nature de ce dernier.
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GCaihueco

Malamgue e

FiG. 2.1: Etat actuel du déploiement du site sud de I'obsemaierre Auger. Les emplacements prévus de toutes
les cuves sont indiqués en rouge. Les cuves jaunes sorltéastat les oranges remplies d'eau. Les cuves vertes sont
opérationnelles. Trois sites de fluorescence sur 4 somtliést Sur la partie de droite un schéma nous permet de rendre
compte du gigantisme du détecteur de surface d’Auger quireaune surface équivalente a la moitié de la Seine-et-
Marne!

2.1.1 DESCRIPTION

On peut voir sur la figure 2.1 les emplacements des différéétscteurs de fluorescence. Cha-
cun est divisé en 6 baies ouvrant sur un téléscope propreitgubir fig. 2.2). L'optique de ce
téléscope est une optique de Schmidt comprenant un mirbérisue 3.4 m de rayon avec un
anneau de correction a I'entrée (qui augmente I'ouvertfieetése) et un filtre UV dont la fenetre
de transmission correspon®g0 < A < 410 nm. Le miroir réfléchit la lumiére collectée vers une
caméra constituée de 440 PMT hexagonaux ayant chacun uagurevangulaire de 1.5°1.5°.

FIG. 2.2: Site de détection de Los Leones et un des téléscoppsubnoir ici le miroir ainsi que la caméra
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2.1.2 DETECTION ET RECONSTRUCTION

Lors du passage d’'une gerbe, les détecteurs récoltent memnsant la lumiere de fluorescence
mais également la lumiéféerenkov (directe et diffusée par les aérosols par diffissRayleigh et
Mie). Contrairement aux télescopes observant le rayonnem@Eomme H.E.S.S.) pour lesquels
la lumiére Cerenkov constitue la signal permettant la selection, edteun signal parasite qu'il
convient de soustraire dans le cas du détecteur de fluomsddhuger. La figure 2.3 montre les
différentes contributions lumineuses enregistrées pauéuénement. Le signal collecté par les
pixels de la caméra est échantillonné par I'électronifjaet-endpuis soumis aux différents trig-
gers.

Tous les événements de plusidg® eV tombant sur le site d’Auger sont enregistrés par au moins
un des détecteurs. 60% d’entre eux pourront méme étre vaggsy c’est a dire par 2 sites de
détection a la fois (ou plus). Les événements attendus awslee la coupure GZK, arrivant sur
le réseau seront toujours vus par 2 téléscopes au moingd@etial., 2005].
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FiG. 2.3: Contamination de la lumiére de fluorescence reguaapaMiéreéerenkov (tiré de [Auger coll., 1997])

RECONSTRUCTION GEOMETRIQUE

Afin de déterminer la direction d'arrivée d’'une gerbe, nousna besoin de déterminer deux
angles. Dans le cas du détecteur de fluorescence, on déiinitashgles, naturellement reliés a
la géometrie du détecteur et de la gerbe. On reconstruititabbrd le plan que I'on appelle SDP
(shower to detector planeyui est défini par la direction de la gerbe dans le ciel et Ktjpm du
détecteur. L'angle que fait ce plan avec I'horizon est asglement déterminé avec les observa-
tions d'un seul téléscope a fluorescence puisque I'on obghrgctement ce plan via I'inclinaison
de la trace des pixels allumés lors du passage de la gerbdigv@i4 en haut). Cet angle est donc
déterminé avec une excellente précision (au demi degré, pné&ne avec un seul détecteur de
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fluorescence.

Le second angle est beaucoup plus délicat a déterminer puis qu'il s’agitalegle de la gerbe
dans ce plan SDP. Tous les angles possibles au sein du SDéndteaméme trace sur le détecteur,
on ne peut les différencier que via les temps relatifs deetétlement des différents pixels qui
donnent la projection de la vitesse de propagation de laegaains le plan perpendiculaire a la
ligne de visée. Puisque 'on sait que la gerbe se propage ibelssg de la lumiéere, on peut en
déduire I'angle de la gerb¢ dans le SDP. Pour ce faire, on ajuste les temps de réponséxdkss p
t; et de I'angle correspondant a I'élévation de leur angle déed; en minimisant :

N (& s 2
X2 — Z (tz(é.z,meso)-'2 tz,mes) (21)

=1

oUt; mes €St le temps d’arrivée de la lumiére mesuré au pixel gorrespond a l'incertitude sur la
détermination du temps (elle est prise comme dépendaningenisité enregistrée dans le pixel) et
Zimes I'€lévation mesurée. Le tempg{;) correspondant a cette élévation est donné par :

ti = to + oy tan 0; (2.2)
c 2

R, est le parametre d'impact de la gerbe par rapport au télesgpporrespond au temps de pas-

sage de la gerbe au plus proche du téléscope (voir fig. 2.4ta)dro

Cependant, pour les traces courtes, soit d'une taille airguihférieure a 20°, on peut avoir des
imprécisions allant jusqu’a plusieurs degres, du fait d’'dégénérescence entrest R,,. Pour les
traces plus longues, une courbure apparait, ce qui permeveiela dégénérescence.

Sil'on a la chance d’observer une gerbestéréq la précision sur la direction est bien meilleure
puisque I'on dispose alors de deux SDP dont l'intersectionné la direction d’'arrivée de la
gerbe directement. Par ailleurs, les événements qui dé#meont au minimum une station en
coincidence avec le détecteur de surface (les fameux éememybrides) sont également mieux
reconstruits car la position de la station du détecteur diaitouchée donne une information
précieuse sur le point d'impact de la gerbe, permettant onaddétermination de I'angke. La
résolution angulaire qui peut alors étre atteinte avecw@&saiments hybrides varie entre 1.5 et 0.2
degrés avec une moyenne de 0.6 degrés [Collaboration A2@Q@%5a].

RECONSTRUCTION EN ENERGIE

Une fois la géométrie de la gerbe déterminée, on peut recinest'énergie du rayon cosmique
primaire. L'intensité du signal enregistré dans chaque Riditet aprés correction des effets de
linstrument et des effets de transmission de la lumiéresdatmosphere de remonter au hombre
de particules électromagnétiques de la gerbe. Le nombreauieyes nous permet alors de re-
monter a I'énergie du rayon cosmique primaire.

Les sources majeures d’'incertitude dans cette étape dedasteuction sont liées tout d’abord a
la valeur de l'efficacité de production de fluorescence quieasore sujette a de larges incerti-
tudes, mais également & la soustraction de la lun@@mnkov (directe et diffusée) et & la prise
en compte de la transmission du signal lumineux (rappelerguca été montré a le figure 2.3).

Notons que I'on doit également étre en mesure de connadtad He I'atmosphére de maniére trés
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SDP fit

elevation [deg]
B N g

——Shower Axis

oo 0d 0 o0 o 0000000000
| | | 1

]
90 95 100 105 10 115

Shower

1
1
azimuth z,[mtie(;ﬂ Detector
Axis it plane Zenith
'é' E e 7 NdTe 020214
8 700L
K
% m: %
€ soof
a00 - N
m i .,
mi ; . . % Impact Point
-5 0 5 10 15

llwlzl?un |deg]
from Fly's Eye 1985

FiG. 2.4: A gauche Trace enregistrée sur le site de Coiheco pour le passagédanmement (en haut). Elle correspond
a la projection du SDP sur la caméra. Les couleurs corregmbradl temps d’arrivée sur les pixels. Ajustement pour
la reconstruction de la direction d’arrivée de la gerbe emction de I'élévation pour ce méme événement (en bas).
droite : Reconstruction géométrique pour le détecteur de fluorescen

précise (météo, quantité d'aérosols) pour soustraireffets.d 'atténuation atmosphérique notam-
ment est mesurée par un tir LIDAR chaque fois qu’un événement de haute énergie est enéegistr

En décomposant le signal enregistré dans les pixels de larezen canaux de 100 ns et en corri-
geant les effets que nous venons de citer, on obtient, pooogigéle d’atmosphére donné, le profil
longitudinal de la gerbe, soit le nombre de particules édecagnétiques en fonction de I'épais-
seur d'atmospheére traverség,(voir fig. 2.5).

Ce profil est ensuite ajusté par une fonction de GaisseadH({ljui reproduit bien I'évolution du
nombre de particules électromagnétiques en fonction deldgpement de la gerbe) :

Xmaz—Xq

X - X(] > A Xmaz =X
e A

_— 2.3
Xmax - XO ( )

No(X) = Ny (

oU X ,,q. est la profondeur au maximum de développement de la géthg, le nombre de par-
ticules au développement de la gerb&, un paramétre caractérisant la largeur du profihn
paramétre de développement de la gerbe, typiquement dizd’de 70 g/cth L'énergie électro-

!Le LIDAR (Light Detection And Ranging) a un principe de folectnement semblable au radar a la différence
qu'il utilise un laser pour sonder I'atmosphére. L'attétoa atmosphérique peut alors étre évaluée en étudiant la
rétrodiffusion de la lumiére du laser par les molécules die (diffusion Rayleigh) et des aérosols (diffiusion Mie).
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FiG. 2.5: Pour événement de la figure 2.4, vu du site de Coihuecfl gee la lumiére regue en fonction du temps une
fois corrigée des divers effets discutés dans le texte. irg pouge indique 16X, déterminé & 769 g/ctn

magnétique est alors obtenue suivant :
E.
Eemn = ~ N (X)dX (2.4)

ou E./\, est le rapport entre I'énergie critique des électrons etlengueur de radiation. Pour
remonter a I'énergie du rayon cosmique primaire, il fautu@ascorriger I'énergie non détectée
correspondant a ce qui est emporté par les muons et lesnwsut@’est une autre source d’'incer-
titude sur la reconstruction en énergie des gerbes désgaiddluorescence puisque cette quantité
doit étre déterminée a l'aide de simulations Monte-Cartmuté&fois, ces corrections sont faibles
(de I'ordre de 5% pour un proton, 15% pour une gerbe de fer kbidiee de 1% pour une gerbe de
photon), ce qui vaut a la détection par fluorescence la répotd’'une reconstruction quasi calori-
métrique de I'énergie et surtout presque indépendantextiegelations sur les sections efficaces
hadroniques des premiéres interactions format la gerbg ltEtmospheére sur lesquelles repose
beaucoup plus I'estimation de I'énergie avec le détectewsutface. La résolution en énergie du
détecteur de fluorescence d’Auger est a I'heure actuelléoddré de 25% au global [Collabo-
ration Auger, 2005e]. De prochaines études permettrors dante d’améliorer significativement
cette résolution (amélioration de la précision de la catibn de 12 a 8% et de la précision sur le
rendement de fluorescence qui est actuellement de I'ordi2%8.

2.2 LEDETECTEUR DE SURFACE DE L’'OBSERVATOIRE PIERRE AU-
GER

Le détecteur de surface d’Auger va pouvoir enregistrer $sage d’'échantillons du front de gerbe
al'aide de 1600 stations de détection autonomes qui contuant les résulats de leur acquisition
par radio. L'autonomie énergétique des stations est asqaedes panneaux solaires chargeant
des batteries pendant la journée et la communication ergigations se fait via une antenne radio
située sur chaque station. La disposition de ces déteatigtests les uns des autres de 1500 m
a été choisie de facon a assurer une détection de la totabt&wEnements qui ont une énergie
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supérieure d0'%° eV.

FIG. 2.6: Une station du détecteur de surface d’Auger bien eé&u

2.2.1 (CONCEPTION D’UNE STATION DE DETECTION

Les détecteurs du réseau de surface de I'observatoireeFAeiger sont des cuves d'eau d’'une
hauteur de 1.5 m environ pour 1.8 m de rayon (fig. 2.6). Lietér des stations est tapissé d’'un
sac réfléchissant (le tyvek) avant d'étre rempli d’eau pigifusqu’a une hauteur de 1.2 m. Les
propriétés de I'eau devront rester stable pour toute laedded’expérience notamment pour que
la longueur d’'atténuation de la lumiéere reste inchangégucenodifierait notre calibration. D’ou
la nécessité d’'une purification trés poussée pour évitée fowlifération bactérienne.

Les particules chargées du front de gerbe (essentiellecomstitué d’électrons, de positrons, de
photons et des muons au niveau du sol) en traversant ceteuhaleau émettent un signal de lu-
miéreCerenkov qui apres réflexion sur les parois de la cuve esttdgtar 3 photomultiplicateurs
(PM) ayant chacun une photocathode de 23 cm de diamétreoemaur maximiser la collection
de la lumiere (voir fig.2.7).

Les photons de la gerbe sont détectés plus indirectementraarsant I'eau ils vont créer une
pairee™e™ ou interagir par effet Compton avec les électrons du mili@s particules chargées
résultantes pourront alors étre détectées par €etnkov si leur énergie est suffisante.

Le signal enregistré par les photomultiplicateurs estiemsonverti en signaux électroniques par
la carte front-end et convertis en signaux digitaux par desertisseurs analogiques-numériques
rapides (FADCFlash Analog to Digital Convertgra une fréquence de 40 MHz soit des intervalles
de temps de 25 ns. L'amplitude du signal est codée sur 10dis1(024 canaux). On enregistre
simultanément les signaux de I'anodi@¢ gair) et de la dynodeh@ut gain qui est amplifié d’'un
facteur 32 par rapport au bas gain. Les deux signaux sorgéstipour fournir une gamme dy-
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FIG. 2.7: Une station du détecteur de surface. Elle est totaleim@épendante grace a ses panneaux solaires et transmet
les signaux gu’elle a enregistré par radio au batiment aentr

namique qui permet de récolter avec une bonne précisioforfiration provenant des stations
proches du cceur de gerbe (avec un flux de particules de pre30Qeparticulesis) et celle pro-
venant des stations éloignées (flux de particules de I'atdre}.s)

2.2.2 CALIBRATION

Les signaux sont enregistrés par les FADC en unités de casauxl0 bits, soit 1024 canaux
correspondant a une gamme de 0 a 2V). Afin de pouvoir utilesedbnnées enregistrées par une
cuve, on doit calibrer les signaux des PMT afin de pouvoirdesaner a des quantités physiques.
En effet, la chaine d’aquisition est complexe et il faut pirenen compte tous les paramétres du
détecteur comme la quantité et la qualité de I'eau, la réfigctu Tyvek, le rendement des PMTS,
leurs gains etc.

Les muons constituent, aux petits angles, la majorité degcpes du flux atmosphérique tout
venant (c’est a dire n'appartenant pas aux gerbes qui noeéiedsent). Par ailleurs, les muons
arrivant au sol sont relativistes, ce qui a pour conséguguizer muon vertical déposera toujours
la méme quantité d’énergie, qui est alors directement ptiopmelle & la lumiéreerenkov pro-
duite et donc a la hauteur d’eau travefséees muons fournissent donc la quantité physique idéale
pour calibrer notre détecteur. L'unité de mesure qui secas@ pour les signaux enregistrés par
les cuves Auger sera donc le VEMd(tical Equivalent Muo) signal laissé par un muon vertical
traversant la cuve en son centre (soit 1.2 m d’eau).

La conversion des canaux de FADC en VEM doit donc étre faiterauers d’'une étape de ca-
libration qui permettra de remettre les signaux enregigba toutes les cuves dans un systeme
de référence commun. Une procédure automatique a été migka@ pour la calibration qui

2Ce n'est pas le cas pour les particules électromagnétiquie®nt rapidement absorbées dans I'eau.
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est lancée toutes les minutes et utilise les muons isolésrptrouver les facteurs de calibration
(voir [Aglietta et al., 2005] ainsi que [Bertou et al., 20P8Pn reconstruit alors des histogrammes
comme celui de la figure 2.8 qui permettent de retrouver lawainoyenne du VEM. Le signal
enregistré par I'électronique peut donc correctementrétranscrit en VEM avant d’étre utilisé
pour la reconstruction de la gerbe.
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FiG. 2.8: Charge enregistrée par une station déclenchée paoimzdence sur les 3 PMT a un niveau de 5 canaux au
dessus de la ligne de base. Le premier pic est d0 au flux atmqpéédasse énergie, les particules électromagnétiques
entre autres, alors que le deuxieme pic est di au passageudes rerticaux. On utilise le 2e pic pour la calibration
(tiré de [Aglietta et al., 2005]). Ici, un VEM correspond aod environ 200 canaux d’ADC.

2.2.3 DECLENCHEMENT

Lorsqu’un événement est enregistré par une cuve, celleicddcider si elle garde ces informa-
tions et ensuite si elle envoie ces informations a 'ordioatcentral pour qu'elles soient traitées.
Pour cela, une station locale présente plusieurs niveauédenchement (que nous appellerons
pas la suite par I'anglicismigigger). La procédure de déclenchement de I'observatoire Pianre A
ger est décrite avec précision dans [Allard et al., 2005alid\en donnerons ici un rapide survol
afin de comprendre les critéres de sélections pour assuyenie reconstruction des événements.

Le premier niveau de trigger a lieu au niveau de la carte femiat Aprés analyse des signaux
gardés dans la mémoire tampon de la carte, celle-ci décdiefaremier déclenchement. Elle
pourra le faire sous deux criteres différents :

— Le trigger seuil (ouhreshold. Il est activé siles 3 PMT ont enregistré simultanémentigned
supérieur a 1.75 VEM. Dans ce cas le temps de trigger comespo premier intervalle en
temps de 25 ns dépassant ce seuil.

— Le trigger ToT (pouiTime over Thresho)d Il est activé si au moins 2 PMT d’'une station pre-
sentent des traces dont I'amplitude dépasse 0.2 VEM sur asrh8 intervalles de temps dans
une fenétre de 0.3s. Le temps de trigger est alors donné par le 12e intervalldépasse le
seuil.

Les deux algorithmes précédents ont été ajustés de facdaiddat un taux de déclenchement

T1 par station d’environ 100 Hz. Ce premier passage de triggeide de I'enregistrement des

données : 748 intervalles de temps dont 245 avant le tempsctendhement sont mis en mémaoire.

Avant d’envoyer cette information au batiment central, amxdéme niveau de déclenchement doit

cependant étre passé. Celui-ci est fait au niveau du preweds la station locale :
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— Tous les trigger T1 ToT passent automatiquement le trigiger
— Un trigger T1 seuil deviendra T2 si le sighal de chacun das photomultiplicateurs dépasse
le seuil de 3.2 VEM (en coincidence).
Lorsque le trigger T2 est passé, la station envoie un signaééiment central contenant I'iden-
tifiant de la station , le temps d’enregistrement ainsi qugpe de déclenchement. C’est au tour
du CDAS (Central Data Acquisition Systerde décider si I'événement sera ou non enregistré sur
les disques de stockage de données. En effet, les signasenpds T2 peuvent, bien sdr, étre dus
a une gerbe atmosphérique mais également, ce qui est le glapdat du temps, a des particules
isolées ou a des gerbes de basse énergie. Afin de sélectiorigeement les signaux provenant de
RCUHE et de ne garder que ceux la, le trigger central test@quits configurations dans le temps
et 'espace a partir des informations envoyées par leeagatCes tests ont pour but d’identifier des
corrélations de déclenchement qui ne peuvent qu'étrediégmssage d’'une gerbe atmosphérique.
Ajoutons qu’en plus de ces considérations géométriquescaleditions temporelles sont appli-
guées. Le temps de déclenchement des T2 doit étre compatdatde passage d'un front de gerbe
plan et horizontal se déplacant a la vitesse de la lumiéraefnes de temps, cela signifie que
des stations appartenant a 2 couronnes consécutives (u@i9ji doivent se déclencher dans un
intervalle de s (ie. 1500 m parcourus a la vitesse de la lumiére). Une tdérae fs étant
ajoutée pour des raisons de hardware. On recherche dondgsostations entourant une station
gui a envoyé un T2 choisie comme centrale une coincidenceatie dans une fenétre de plus
ou moins(6+n x 5) us autour du temps de cette station centrale, n étant le nusedaocouronne
autour de cette station.

o o o
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FiG. 2.9: Schéma de la répartition hexagonale des cuves vsisin®ur d’'une station donnée (tiré de [Dagoret-
Campagne, 2004]).

Il existe un autre type de trigger T3 totalement différent &gt déclenché pour une acquisition
hybride. Ce type de trigger est en fait déclenché par undrigg niveau T3 enregistré par un (ou
plusieurs) téléscope(s) de fluorescence et dans ce casalue da position spatio-temporelle du
point d'impact et soumet une requéte au CDAS qui cherchs aloévénement sur le réseau.

Pour chaque T3, les données concernant I'événement maésrégd les données de monitoring,
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de calibration, position et temps GPS sont conservées. hmségs sont ensuite analysées pour

passer 2 autres niveaux de triggditine. Le trigger T4 vérifie la compatibilité en temps des T3. Il

y adeux sortes de T4 :

— Les 3 ToT. Ce trigger concerne les événements ayant touainénanum 3 cuves voisines ayant
enregistré chacune un trigger de type ToT. Il existe plusieonfigurations possibles pour ce
type de trigger : en triangle (isocéle ou équilatéral) ouigne. Ce dernier type permet de
sélectionner en particulier les gerbes horizontales.

— Les 4C1. Concerne les événements possédant au minimune8 compatibles en temps (T1
seuil ou ToT) dans la premiere couronne autour d’une cuvialen

Un dernier niveau de trigger appelé T5 peut étre requis duaralars des critéres de qualité pour
I'événement. Il permet d’assurer que le coeur de la gerbemtd & I'intérieur du réseau. Dans ce
but, ne sont qualifiés de T5 que les événements dont la staticarecu le signal le plus fort est
entouré de 6 stations actives, c’'est-a-dire capables delgreles données méme si elles n'ont rien
enregistré pour le passage de cet événement. Ce triggeeipeemejeter les événement touchant
les bords du réseau ainsi que les “trous” liés a une statiomuaante ou hors d’état de prendre des
données ce qui pourrait mener a une mauvaise reconstrugibévénement.

Cette chaine de triggers permet de réduire le taux de déeerent par station de 3 kHz (essen-
tiellement d0 & des muons) a 3 événements par jour et parstatirrespondant a des événements
réels, ce qui correspond a un facteur de rejectioh0de

2.3 RECONSTRUCTION POUR LE DETECTEUR DE SURFACE

Lorsqu’un événement touche le réseau de surface de I'aiis@e;, les stations nous fournissent
des informations qui vont nous permettre de reconstrugrguntités relatives au rayon cosmique
primaire : énergie, direction d’arrivée principalementus pourrons également reconstruire des
informations relatives a la nature de ce primaire, via demtjtés dont nous détaillerons [I'utili-
sation aux chapitres 4 et 5. Pour plus de clarté nous séparaessous la reconstruction géo-
métrique de la reconstruction en énergie. En pratique, desiéres étapes de la reconstruction
géomeétrique et de la reconstruction en énergie (tout dusrairnce qui concerne I'ajustement de
la fonction latérale de distribution du signal) sont en édiectuées simultanément.

2.3.1 RECONSTRUCTION GEOMETRIQUE

La premiére étape de reconstruction de la gerbe va étre eardger les paramétres géométriques
de la gerbe, a savoir le point d'impact du coeur et la dired®tiaxe.

La premiere estimation de la position du cceur de la gerbea@siéd en prenant le centre de
gravité des stations ayant donné un signal en pondéramtseagllpar la racine carrée du signal
enregistré. On peut ensuite en déduire une premiere estimde I'angle zénithab du rayon
cosmique primaire et de son angle azimutan supposant un front de gerbe plan se déplacant
a la vitesse de la lumiére. Pour cela on ajuste sin 6 cos ¢ etv = sin # sin ¢ sur les temps de
début de signal; mesurés dans les stations placées.enp; par :

ct; = Ty — (ux; + vy;) (2.5)

ou c est la vitesse de la lumiere & le temps auquel le cceur de gerbe atteint le sol. Toutefois
I'approximation d’'un front de gerbe plan est grossiére etareespond pas a un cas réaliste, car
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en général la zone de production des particules appartandrint de gerbe n’est pas située a une
distance suffisament grande pour que nous puissions notentende cette approche (elle de-
viendra toutefois de “moins en moins fausse” lorsque nouasidérons les gerbes plus inclinées).
Aussi, en reconstruisant le front de gerbe uniqguement earigicette approximation plane, on
fait une erreur systématique sur la direction d'arrivéeaon cosmique primaire (voir fig.2.10).
Nous devons donc nous intéresser a la courbure du front e, gar qui est fait lors le la deuxiéme
étape de la reconstruction géométrique.

FiG. 2.10: La reconstruction de la direction de la gerbe ensatilf un front plan ménerait a une erreur systématique
sur la direction de I'axe de la gerbe (tiré de [Armengaud e28003]).

Lors de cette deuxiéme étape, on essaie d'ajuster cetteridisont de gerbe courbe possédant
un rayon de courbure fix&. Les vecteurs directeurs trouves a I'étape précédenteirgentés

en entrée de cette étape. Dans ce cas nous ajustons al@sfesde début de signal enregistrés
dans les stations en ajoutant un écart attendu au front llamtvi? /2R ou d correspond a la
distance au cceur de gerbe. Pour permettre I'ajustementrdoincourbe toutefois, on ne ne peut
considérer que les événements possedant au minimum Zstéaoreconstruction d’'un front de
gerbe plan n’en requiert que 3).

Cette amélioration ne corrige cependant que partiellefifreméur systématique sur la reconstruc-
tion de la direction. Elle améliore fortement la résolutemmgulaire mais il reste un biais sur les
valeurs des angles reconstruits. En effet, entre le momelatgerbe touche la premiére station de
I'événement et le moment ou elle atteint la derniére, eltginae a développer. Par conséquent, la
courbure du front de gerbe en amont (premiéres gerbes tesichéra plus forte que la courbure
du front de gerbe en aval. Si on ne tient pas compte de cethatiévodu front de gerbe, I'axe de la
gerbe sera lIégérement décalé, conduisant a une erreumsyisjige sur la position du cceur de la
gerbe et sur la valeur des angtest ¢. On prendra donc pour cette troisieme et derniére étape de
la reconstruction géométrique de la gerbe un rayon de crilariableR(u, v, z,y, z) qui sera
donc différent pour chaque station i de positigny;, z; [Armengaud et al., 2003], soit :

R(‘T7y7 Z) = Roy — FE = Ry — (‘T - xc)u - (y - yc)v - (Z - Zc)w (2.6)
ou Ry est le rayon de courbure du front pris au cceur de la gerbeudtEnent sera alors fait en

59



CHAPITRE 2. L'OBSERVATOIRE PIERRE AUGER

minimisant uny? pris comme :

N
1
Y2 = E —3 X (cToﬂ- — Ty — (w(x; — o) +v(yi — ye) +w(zi — 20)) +
(2

7

di%(u,v) 9
2R(z,y, z,u,v) >

2.7
ou Ty est le temps correspondant a I'impact de I'axe de la géfpele temps de début de signal
dans chaque statiai) d; la distance de cette station au cceur de la gerbe (trés simplteid =
(!Ti - !Tc)2 + (yz - yc)2 + (Zi - Zc)2 - (’LL(:L‘Z - fl:c) + U(yi - yc) + w(Zi - Zc))2)'
Le résultat de cette derniére étape est plus précis et ciesetie étape que les optimisations de la
reconstruction angulaire sont principalement recheichéepondération de cet ajustement utilise
une fonctions; définie usuellement dans la reconstruction par :

o (d) = 00® x (14 (d/d.)*) (2.8)

La construction de cette pondération est explicitée dai®i32002c]. o est I'erreur relative a
la discrétisation de I'horloge (intervalles de 25 ns, sgit= 25/1/12). d,. est la distance critique
pour laquelle I'erreur sur la position du front peut étre dlate parl. ~ o((700/v/ cos ) m.

La valeur de la courbure de I'événement dont nous parlerboadamment dans la suite de ce
document correspond alors a la valeur de la courbure du di®igerbe prise au niveau du point
d’'impact du cceur de la gerbe au cours de cette étape.

ETUDES SUR LA PONDERATION DE LA RECONSTRUCTION ANGULAIRE DU SD AUGER

Il est possible de rechercher une optimisation de cetteduratidn afin de prendre en compte au
mieux le plus grand nombre de stations possibles. En effégnsest capable de pondérer cor-
rectement les informations provenant de la totalité defosgtouchées par un événement, nous
auront une meilleure contrainte de I'ajustementyderésenté ci-dessus ce qui permet d’amélio-
rer la résolution angulaire du détecteur de surface d’Adgeipondération choisie ici, telle que
0% — 09? o d*cos?6 est déterminée empiriquement sur des simulations et petéjged’obtenir
une bonne résolution angulaire. Nous avons essayé diétat#i nouvelle paramétrisation pour
cette pondération en tentant de tenir compte du fait quelplsignal enregistré dans une station
donnée est fort, plus le temps de début de signal est définispréent. Or, c'est bien slr cette
incertitude sur le temps de début de signal que nous devadsite pour une bonne pondération
de la minimisation dy? de I'équation 2.7.

Nous avons pour cela construit un modéle décrivant I'éimbutie la variance sur le temps de
début de signal comme une fonction linéraire en log-log dnali déposé dans les cuves. Alors
pour la station i entrant dans I'équation 2.7 :

UZ‘Q(tZ‘) = 002 + (10 x Szb)Q (2.9)

ou .S; est la valeur du signal intégré enregistré par la statiddous avons construit des tables de
paramétres a et b pour différentes énergies (5 intervalgsliers pris entraé0'® eV et10%° eV)

et différents angles (8 intervalles réguliers pris entré 608). Ces paramétres ont été déterminés
a partir de simulations de gerbes de protons (AIRES). Oisetdlors ces tables pour faire un
premier ajustement de la direction d’'arrivée et de I'éree(@ivec une valeur initiale prise naive-
ment a partir des trois stations de plus fort signal). Leltésde ce premier ajustement permet
de choisir de nouvelles valeurs deet b dans les tables et on ajuste ainsi itérativement la valeur
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de la variance utilisée pour le temps de début de signal @arstdtions. La figure 2.11 montre le
résultat de comparaisons pour la résolution angulairenaktavec un modele de variance fixe, le
modéle analytique de I'équation 2.8 et ce modeéle fonctiosignmal enregistré dans la station. De
facon évidente, une pondération constante est a éviterdiffégences existant entre la fonction
analytique de la distance au cceur de gerbe et cette autn@dtaisation en fonction du signal
apparaissent toutefois modérées en regard de la compgexitée de I'implémentation.

4o BSEREE e BSEREE e B ] sOTTTT T T T B B
model 2 si const sigma Ts prop 2 + |] sigma prop M2 +
mean  20.08 20.20 20.29 sigma Ts signal fct + |] sigma signal fct +
I width  0.98 0.96 1.52 sjgma Ts const (35ns) + |4 sigma cst +
N (from sim values) + | S0k (from sim values) +
Wk Uit 3
+ |+ HT
H4-41 TS
[ i 1 N ]
20k 114 N3 T 4
i T JiRdibaghiAN 1
Y - HINN4
BRyV 1 NN 4
+ T 4
41 ><§N;
SN
AN
g
Lo v v ay Lo v v ay Loy v uaay i
20 21 22 38 39 40 41 42

theto reconstruit — E=10419 eV

gO[TTT T T T BSEREE e T B go[TTTTT T BSEREE e B B
model 2 sig const | sigma Ts prop M2 + | model 2 sig const sigma Ts prop ™2 + |
mean  39.82 39.98 40.23 sigma Ts signal fct + mean  39.74 39.96 40.26 sigma Ts signal fct +
I width  0.45 0.40 1.12 sigma Ts const (35ns) + |4 I width  0.43 0.35 151 |sigma Ts const (35ns) + |4
from sim values) + from sim values) +
60 % 4 |

40 41 42
theto reconstruit — E=10+20 eV

theta reconstruit — E=10419.5 eV

FiG. 2.11: Test sur des gerbes simulées pour la reconstruatiguiare de la gerbe avec 3 modeles de variance diffé-
rents (constante, fonction définie par I'équation 2.8 deadéfinie par I'équation 2.9), pour des inclinaisons de gerb
(6= 20 et 40° )et des énergies différentes (B=°, 5 x 10'%et10%° eV).

Par ailleurs, nous avons mené d’'autres tests utilisantdebléts de stations du détecteur de sur-
face. Les doublets de stations sont comme leur nom l'indépsepaires de stations distantes I'une
de l'autre de 11 m uniquement. Le réseau de surface d’Auggossede que deux doublets de
stations Dia-Noche et Moulin-Rouge. L'intérét de ces detsbdans le cadre de cette étude est
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gue nous pouvons supposer gu'a 11 m de distance, I'épaidseiiont de gerbe ne change pas
de facon significative. Nous pouvons simplement évaluecéititude sur le temps de passage de
ce front en prenant la différence des temps de début de sigmedistrés dans les deux cuves.
On peut ainsi tester les modéles de variance que nous awalss &ur les simulations en nous
appuyant sur des données réelles. Ce test est essentigimmdations de détecteur demeurant
encore limitées et pouvant donc nous fournir des modé&issitnon optimales. On calcule alors :

— Atcorr
V2o

pour un ensemble d’événements enregistrés par les douldettations At correspond a la
différence en temps entre les signaux enregistrés danwledations corrigée de la durée né-
cessaire a la propagation du front de gerbe de I'une a I'algsestations, soitin 6 (cos A (x) +

sin A(y))/c, ouA(z) et A(y) sont les différences entre les coordonnées x et y des station
doublet. L'histogramme de cette quantie doit étre centré sur O et étre de largeur 1 si le mo-
deéle de variance choisi correspond a I'estimation mesiwég., //2. Les résultats de ce test sont
montrés sur la figure 2.12 pour des données prises entre NMdigxQlanvier 2005 (environ 1000
evénements utilisables). Il semble donc qu’estimer ledgpen fonction du signal dans les cuves
comme nous I'avons fait conduit a une surestimation de lanee sur le temps de départ du
signal puisque la largeur de I'histogramme de la figure 2st2néérieure a 1. Ce choix de para-
métrisation reposant sur les simulations ne semblait das@dapté a ce type d’'optimisation, les
autres choix proposés ne passent pas non plus le crible @éstdé parait alors clair qu’une autre
approche construisant un modele de variance en se basdes slonnées réelles serait préférable.
Par exemple, une mesure directe de I'incertitude sur lamdtation du temps de début de trace
venant des doublets de stations serait idéale. Toutefdidpa@gue ou nous avons effectué cette
étude, la statistique des données doublets était encarffisaste pour permettre la construction
d’'un modéle de variance. D'autres études ont depuis étéeaguir I'optimisation de la recons-
truction angulaire du détecteur de surface d’Auger vieecaptimisation de la pondération de la
derniére étape de reconstruction, notamment celle pésetans [Collaboration Auger, 2005a]
qui utilise des arguments basés sur la longueur de la traBADE. Cette publication, qui donne
les performances de I'observatoire Pierre Auger en madiéneconstruction angulaire conclut a
une résolution pour le détecteur de surface variant d'env.2 deg. pour les événements formés
de trois cuves (ajustement d’un front plan) a mieux que 1 pegr les plus énergétiques.

X

(2.10)

2.3.2 RECONSTRUCTION EN ENERGIE

Lareconstruction en énergie du détecteur de surface estuebi basée sur plusieurs étapes d'ajus-
tement de la fonction de distribution latérale de signalodéppar la gerbe au niveau du sol. De
nombreuses études ont été menées pour déterminer la meesiiteme analytique a utiliser pour
I'ajustement de la fonction latérale de distribution dunsilLDF) (voir notamment [Billoir, 2000;
Billoir, 2004]). Nous n’insisterons pas sur ces dévelopeets et sur les choix effectués pour les
modéles de LDF pour ne retenir que leur résultat. On peusthmmme modéle mathématique
pour la LDF une fonction du type (tiré de [Billoir, 2004]) :

In(S(d)) = In(S(1000)) + In <%> (B+~In (%O) (2.11)

Ce qui revient a une loi de puissance qui devient “plus cairbéx grandes distances,du coeur
de gerbe et~ dépendent de I'énergie et de la profondeur du maximum dda@¥ement de la
gerbe K,,..2) (voir par exemple [Billoir, 2004; Da Silva, 2004; AllardQ0@4] pour des études a ce
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2.3. RECONSTRUCTION POUR LE DETECTEUR DE SURFACE

FiG. 2.12: Test sur les données ennregistrées par les doubletdifférents modéles de variance (constante, fonc-
tion définie par I'équation 2.8 et celle définie par I'équat®.9). Les intervalles en énergie choisis sont tels qu'ils
contiennent un nombre similaire d’événements. (de gaudlmeite : 10'® < E < 10'%2,10'%2 < E < 1085,
1018.5 < E< 1019.5)

sujet). La précision de I'ajustement de la LDF (donc sur lamade I'énergie du rayon cosmique
primaire) augmente avec le nombre de stations et donc amerfjie de la gerbe. Cet ajustement
va nous permettre de connaitre la valeur du signal enrédgisti=1000 m, not&'(1000) (mesuré
en VEM).

Cette quantité est importante car elle nous fournit un béimageur de I'énergie du rayon cos-
migue primaire a partir du signal enregistré par le déteadewsurface. En effet, sur un détecteur
de surface ayant la configuration géométrique de I'obseirgaPierre Auger, la distance de 1000
m est la distance a laquelle nous attendons le moins d'inaes sur la valeur du signal (c’est a
dire la distance a laquelle notre évaluation de la densitgadicules est la meilleure et le moins
dépendante de notre choix de paramétrisation pour la LD&je@ropriété provient simplement
de considérations géométriques sur la distance existar ks différentes stations du réseau et
a été soulevée depuis de nombreuses années [Hillas et &l]. 1%nergie du rayon cosmique
primaire est ensuite exprimée comme une fonctiors (l#00). La précision obtenue pour la re-
construction du cceur de la gerbe est essentielle pour cgeajent puisque nous cherchons a
ajuster une fonction rendant compte de la valeur du sigitédjigd dans une station en fonction de
la distance de celle-ci au cceur de gerbe. Pour effectuer cetiversion, nous pouvons adopter
plusieurs approches.

RECONSTRUCTION BASEE SUR LES SIMULATIONS

La premiére méthode de reconstruction de I'énergie, qustitole I'approche classique pour la
reconstruction de I'énergie a partir des réseaux de détesatie surface, consiste a se baser sur des
simulations de gerbe (notamment des protons) pour corestunie modélisation pour le conver-
tisseur en énergie. C’est ce qui est fait dans [Billoir, 2JQ2ar exemple. La modélisation semi-
analytique qui est alors adoptée pour la reconstruction esriespond a :

S(1000) = f(cos§)E" (2.12)

ou S(1000) est donné en VEM el en EeV.f (cosf) est une fonction de 'inclinaison de la gerbe
qui est obtenue de facon empirique lors de ces études. Bleitrl'atténuation des particules
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observées au niveau du sol lorsque la gerbe devient de plpkiginclinée et donc traverse de
plus en plus de matiére. La reconstruction de I'énergie @dniais (méme si nous modifions 'ap-
proche que nous avons du convertissg(r000) — E) est inévitable si nous ne possédons qu’un
détecteur de surface. Elle peut cependant paraitre aiilgucar étant basée sur des simulations,
la construction des parametres $ig000) = f(F, #) repose sur les extrapolations trés fortes des
sections efficaces d’interaction hadroniques. C’est uneceomajeure d’'incertitudes pour la re-
construction en énergie. Par ailleurs, cette reconstmuggpose sur une hypothése concernant la
nature du rayon cosmique primaire puisque la fonction semliytique utilisée ici ne sera valable
gue pour le développement de gerbes de protons. En incleanintbrmations sur les dévelop-
pement de la gerbe lors de I'application du convertissgil000) — E, nous pourrons nous
affranchir de ce probleme a condition de pouvoir recongrid maximum de développement de
la gerbe a partir du réseau de surface [Billoir, 2004]. Ctest approche tendant a utiliser cette
information sur le développement de la gerbe que nous déetons afin de pouvoir reconstruire
de facon non biaisée I'énergie des gerbes issues de photomsje nous le discuterons en détails
au chapitre 6.

METHODE CIC-H YBRIDE

Une autre approche consiste a utiliser les événementsdegbenregistrés par le détecteur Au-
ger pour calibrer la reconstruction en énergie. Nous la nerans dans la suite reconstruction
CIC-Hybride (pour Constant Intensity CuryeC’est ce qui a été proposé pour la publication du
premier spectre officiel de I'expérience Auger lors de lafémnce ICRC2005 [Collaboration Au-
ger, 2005d].

L'idée de base de cette méthode est que le spectre des raysmgaes doit étre le méme a tous
les angles zénithaux, ce qui revient a dire que la distobugn angle zénithal doit étre pure-
ment géométrique au dela de I'énergie de saturation deefdance du détecteur (aux alentours
de 1082 V). On doit donc avoir une distribution des angles zénithatixasit sin 6 cos 6 (voir

le chapitre 8 pour une explication de cette forme), ou enaoeedistribution uniforme esin? 4

au dela del0'®? eV. Ce n'est pas le cas avec une détermination de I'énergie eopnésentée
ci-dessus basée sur les simulations qui semble mal repeoatiénuation de5(1000) en fonc-
tion de I'angle zénithal (due a I'atténuation du nombre dei@aes de la gerbe avec I'épaisseur
d’atmospheére traversée).

On construit donc les courbes d’atténuation$]@000) en fonction de I'angle zénithal a partir
des données en mesurant le nombre d’événements au delaedtam&(1000) en fonction de
'angle zénithal. La forme de ces courbes est essentiefiemdépendante de la coupure choisie
sur.S(1000) (ce point demeure cependant encore discuté, pour les plileshénergies, le maxi-
mum de la gerbe est tellement profond, voir sous le sol, gaiedeses pourraient étre modifiées
alors que la statistiques a ces énergies est insuffisantepponoir tester cette hypothése). No-
tons ici que la distribution en angle zénithal des donnéesrés peu affectée par la présence
d’une anisotropie, méme de trés grande amplitude [Col&lwor Auger, 2005c¢], supposer que le
flux de rayon cosmiques est indépendant de I'angle zénigtad@c parfaitement raisonnable.
On normalise cette courbe d'atténuation a la valeuS¢L000) mesurée a 38° qui correspond a
I'angle médian de la distribution de rayons cosmiques néesudn a alors une courbe donnant
S5(1000)/S38(1000) = f(cos26).
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On peut ensuite trouver la relation enfig(1000) et I'énergie a partir des événement hybrides dé-
tectés par I'observatoire Pierre Auger. C’est ce qui esttrd@ur la courbe 2.13. Les événements
hybrides utilisés ici sont sélectionnés pour la qualitéede teconstruction (trace observée suffi-
sament longue pour permettre un ajustement correct du niaxide développement de la gerbe
notamment). Cette courbe donne la calibration de I'énexgiartir des valeurs dgss(1000).
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FIG. 2.13: Energie reconstruite par le détecteur de fluorescendonction de5ss(1000). Evénements pris entre le
ler Janvier 2004 et le 5 Juin 2005 (tiré de [Collaboration&ug005d]).

En appliqguant ces deux étapes, on peut alors reconstréinertiie de tous les événements re-
construits par le détecteur de surface via cette calibrdtigoride. En calculant I'exposition du
détecteur Auger [], on peut alors dériver le spectre desnagosmiques tel qu'il a été présenté a
'ICRC2005 (voir fig.2.14).

Bien sar, cette méthode de calibration repose sur les mémueses d'incertitudes que la recons-
truction de I'énergie des gerbes observées par fluoresceot@amment I'efficacité de production
de fluorescence par I'atmosphére, soit une incertitudeaddrt de 25% sur la détermination de
I'énergie. Si on ajoute a cela l'incertitude provenant dddgermination de la conversion corres-
pondant a la figure 2.13, on obtient une erreur systématiguisergie allant de 30% a 3 EeV a
50% a 100 EeV. Cette approche est cependant moins dépemgasrgenulations de gerbes que la
calibration Monte-Carlo et nous pouvons espérer rédugetesurs systématiques sur la mesure
de I'énergie des gerbes observées par fluorescence. La @sgpade ces deux calibrations nous
permettra méme peut-étre, si la calibration hybride deévpérs précise, de contraindre les extra-
polations des sections efficaces hadroniques qui posepiepne pour la calibration Monte-Carlo.
Remarquons toutefois un dernier point : il parait nature tut spectre de la figure 2.14 dérivé
de cette calibration hybride soit plus proche de celui abfear une expérience mesurant la fluo-
rescence de I'atmosphére (comme HiRes) qu’une expériengasaint sur un réseau de détecteurs
de surface (comme AGASA) qui repose sur une calibrationrparg Monte-Carlo. L'observation
d’un spectre ressemblant & celui d’'HiRes pour les événentAtiger reconstruits avec cette ca-
libration est donc naturelle. Le spectre observé sur ladifjgr 2.14 ne permet donc pas a I'heure
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FIG. 2.14: Spectre en énergie (c’est a dire intensité diffée#baten fonction de I'énergie) des événements détectés par
le détecteur de surface d’Auger entre le ler Janvier 200 ®Lin 2005. Les erreurs statistiques a 95% de niveau de
confiance sont indiquées sur les points eux mémes et legergstématiques sur la reconstruction ene énergie sont
indiquées par les doubles fleches. L'exposition du détedteger a ce moment était déja 7% plus grande que celle
d’AGASA. (tiré de [Collaboration Auger, 2005d]).

actuelle a Auger de résoudre le désaccord existant entrdezestechniques de détection. Par
ailleurs, notons que les incertitudes systématiqueslesikur cette figure ne nous permettent en
aucun cas d'affirmer ou d’infirmer la présence d’'une coupuZ& G_es efforts actuellement en
cours pour améliorer notre calibration en énergie sont @msentiels a la résolution de ce pro-
bleme. Nous pouvons d'ailleurs espérer que les incerstedeourant la reconstruction en énergie
via les observations par fluorescence soient prochainesiganificativement réduites.

Par ailleurs, nous devrons essayer d’atteindre une mell@aitrise de nos simulations de gerbes
hadroniques, en y intégrant aux basses énergies les daegdsrnieres expériences sur accéle-
rateurs. Les résultats de I'expérience RHIC par exemplédkezaient indiquer que le nombre de
muons produit est plus important que celui qui est actual@ndonné par des simulations telles
gue nous les connaissons aujourd’hui a ces énergies. Lrapebdtions restent trés fortes pour at-
teindre les énergies d’Auger, mais peut étre tiendrons imbuse piste pour expliquer cet énorme
désaccord. Les études visant a évaluer la part muoniqueedessgatmosphériques aux énergies
d’Auger pourront également nous permettre de vérifier laiéldes modéles utilisés dans nos
simulations.
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CHAPITRE 3

L ES MODELES top-dOWNET LEURS
SIGNATURES

Pour faire suite a la courte introduction que nous en avonsd@au premier chapitre, nous allons
nous pencher ici plus spécifiguement sur les modejeslown Cette famille de modeles regroupe
I'ensemble des processus de production des RCUHE par latéigsation de particuleX ultra-
massives, afin de pouvoir expliquer notamment la présence de rayosimigoies a des énergies
supérieures a la coupure GZK. Tout en les présentant, ntarsalous intéresser a la viabilité
de ces modéles. Des contraintes expérimentales autres geeherche de photons d’ultra haute
énergie peuvent en effet étre imposées sur les différentel@stop-downapportant déja de sé-
véeres restrictions.

Le point commun important des différents modélgs-downet celui qui nous intéressera ici est
gu’ils sont tous responsables de la production d’'une fadetibn de photons aux plus hautes
énergies (entre 2-3 [Aloisio et al., 2004] et 10 fois [Kakslet al., 2002b] plus de photons que
de protons suivant les modeles de QCD choisis pour la famdigofragmentation). En effet, quels
gue soient les modeéles choisis pour expliquer la désirtiégrees particulesy, nous retrouvons
les mémes patrticules filles :

X — quarks, leptons — 7, p, n, leptons — v, v, e,p,n, i (3.2)

Parmi celles-la nous pourrons observer les particuledestgiuisqu’elles parcourent éventuelle-
ment de grandes distances avant de nous parvenir : neytiesgzhotons et les protons. En effet,
bien que le mécanisme de désintégration lui-méme soit mgdinadronisation qui s’en suit reste
modélisable. On peut donc calculer le flux de nucléons, pisoteeutrinos et leptons attendu “a la
source”. La prise en compte de la supersymétrie étudiée[dmisio et al., 2004] lors de la cas-
cade QCD n’apporte que de |égéres corrections, avec laqueése squarks et de sleptons dans les
premiéres étapes. Dans le cas le plus défavorable desscptéglentés dans [Aloisio et al., 2004]
et quel que soit le modéle considéré (défauts topologiquesatiére noire ultra lourde), on attend
une domination des photons (c’est-a-dire leur fractiorietey> 50%) pour £ > (7 — 8)10'° eV.

lle terme particuleX est générique pour les différents modéies-down Il représente simplement une particule
ultra-massive capable de se désintégrer en donnant neésaaties RCUHE. Dans le cadre des modeéles de défauts
topologiques, elles sont produites lors de la désintégratu défaut. Pour les modéles de SHDM, bien qu’on ne parle
pas dee mémes particules, on applique ce terme directerteepaeéticule relique ultra-massive.
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3.1 ProbucTiON DE RCUHE PAR DESINTEGRATION DE DEFAUTS
TOPOLOGIQUES

La figure 3.1 résume brievement I'histoire de notre Univenssde cadre du modéle @ig Bang

Au tout début de cette histoire, plusieurs transitions despipourraient avoir laissé des signatures

observables dans notre Univers actuel :

— La transition GUT(théories de grande unificatio) ~ 10'> GeV. Au-dessus de ces tempéra-
tures, toutes les interactions (excepté la gravité) avaiemintensité égale et contenaient autant
de matiére que d’antimatiére. Cette symétrie est brisékepaécanisme de Higgs, passant ainsi
du groupe de grande unificatigha SU(3) ® SU(2) ® U(1). Cette transition de phase aurait
génére I'asymeétrie matiere-antimatiere ;

— La transition électrofaibleF ~ 300 GeV. A ces énergies, le mécanisme de Higgs brise encore
la symétrie du group&U(2) @ U(1) distinguant ainsi les interactions électromagnétique et
faible ;

— La transition quark-hadrorE ~ 0.2 GeV. A cette température, les quarks qui étaient jusqu’ici
libres s’hadronisent. Deux autres événements associéeati@nsition sont la brisure de la
symétrie chirale en QCD et I'acquisition de la masse dedaxs'il existe.

Today 14 billion years
Life on earth™, : o

Acceleration ' billion years -
Star to on peak §

Galaxy formation era\ y

Earliest visible galaxiesy——-

Reco

Matter domination — 5,000 'jr.aars

Nucleosynthesis ' 3 minutes

FiG. 3.1: Histoire de I'univers dans le cadre des théorieBideBang \oir texte.
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Les brisures de symétrie intervenant dans les transitierghdse de I'Univers primordial envisa-
gées dans les théories de grande unification sont respeasi#bla formation de ce qu'on appelle
des défauts topologiques. On peut appréhender ce qu’estfantdopologique par analogie avec
la matiére condensée. On peut les observer dans un aimaexgraple. Lorsque la température
tombe en dessous de la température de Curie, la magnétisationet en place spontanément
partout dans le matériau. Mais les orientations sont pagEstoirement a ce moment et peuvent
donc étre différentes suivant les zones du matériau. Lasitiens entre deux zones ayant pris des
orientations différentes sont alors des défauts topol@gigie type “mur de domaine”.

En cosmologie, la formation des défauts topologiques adésiacon analogue. Nous expliquerons
ici leur formation de facon simplifiée et en quelques phrases le cas simpliste d’'un champ sca-
laire réel¢ (pour approfondir le sujet le lecteur pourra se référer &epkin and Shellard, 1994]).
La forme du potentiel}/ (¢) dépend de la température. Notamment lorsque la tempétataize
au-dessous d’une température critiqijeil peut prendre une forme telle que sa valeurges 0

ne soit pas son minimum absolu (potentiel de Higgs), reptéssur la figure 3.2. Le champ de
Higgs peut alors prendre deux valeurs différentes natéest ¢~ sur la figure 3.2, qui corres-
pondent toutes deux a I'état fondamental. Dans des régmtiegpace qui ne sont pas en relation
causale, le choix de I'un des minima de potentiel est prigtaliement, comme dans le matériau
paramagnétique passant en dessous de la température deAdors, comme nous le montrons
sur la figure 3.3 lorsque I'horizon s’étend et que ces diffége régions ayant pris un minimum
différent entrent en relation causale, on doit passer patigne sur laquelled = 0 (car le champ

¢ est continu) mais qui n’est pas I'état fondamehteétte ligne représente le coeur du défaut topo-
logique (dans le cas présenté ici, c’est un défaut de type timaomaine”). En trois dimensions,
nous pourrons rencontrer des configurations ayant d’afdreses en augmentant la dimension
de la symétrie brisée : on retrouvera les murs pot 1, les cordes poun = 2, les monopoles
pourn = 3 ou les textures pous = 4.

La densité d’énergie qui est “piégée” dans le défaut topglag représente sa masse (ou plus
exactement masse linéique pour une corde, masse surfgmguein mur etc.). Elle est fixée par
la températurel,. a laquelle la symétrie est brisée et dépend de la dimensiaettke derniére.
(c’est-a-dire si le défaut est une corde, un monopole, undawtomaine...). Les défauts topolo-
giques qui pourraient étre responsables de la productisfRGRJHE seraient produits lors de la
brisure de symétrie GUT, leur masse pourrait alors atteindt0'> GeV.

FiG. 3.2: Exemple de potentiel permettant d’expliquer la faiorades défauts topologiques type “mur de domaine”.
Il existe deux valeurs possibles deour lesquelles on peut étre dans I'état fondamental.

2C’est ce qu'on appelle le mécanisme de Kibble pour la foromaties défauts topologiques [Kibble, 1976].
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domain walls

FiGc. 3.3: Formation des défauts topologiques type “mur de doeigiar le mécanisme de Kibblg¢.donne la lon-
gueur de corrélation (des zones de I'espace séparées ditaaad supérieure @peuvent prendre des valeurs @de
différentes)

Certains mécanismes peuvent permettre a ces défauts gapas de s’effondrer ou s’annihiler
formant alors une particul&, de massé/y dont la désintégration donne lieu a la production de
nucléons, neutrinos et photons ayant une énergie pouvanjudqu’'a~ Mx (voir [Bhattarchar-
jee and Sigl, 2000] et les références qu'il contient a cetsupévers types de défauts topologiques
ont d’ailleurs été proposés comme source possible de RCUddEordes, les cordes superconduc-
trices, les monopolonia (état lié monopole/anti-monopole des défauts topologiques hybrides
commes lesmecklacesetc, pour les plus connus. La contrainte la plus forte quiappdiquer en
premier lieu a ces modéles sera la production du flux nécesséibbservation des RCUHE.

Il semblerait en effet que les modéles de cordes cosmiquesa@onductrices ou non) ne soient
pas capables de produire le flux de RCUHE que nous observehgugisoit le processus invoqué
pour la production de la particul& [Berezinsky et al., 1998].

Les états liés monopole/anti-monopole peuvent effectar@ns’annihiler pour produire des par-
ticules d’ultra haute énergie [Bhattacharjee and Sigl5]198outefois, la densité des monopoles
doit étre ajustée pour pouvoir expliquer le flux de rayonsmiqgees observé [Berezinsky et al.,
1998]. En effet, lors de leur production les monopoles sootigits avec une densité beaucoup
trop forte. Pour expliquer le flux des rayons cosmiques oésélr faudrait qu'ils soient exacte-
ment dilués par l'inflation a la densigi hog ce qui est trés critiquable.

De tous les défauts topologiques que nous avons énumeségmlilerait que lesecklaces
[Berezinsky and Vilenkin, 1997] soient les plus aptes a piredles RCUHE. Lesiecklacessont
des défauts topologiques résultant d’'une double brisurgydeétrc’est-a-dire Il sont constitués
d’une paire monopole/anti-monopole reliés par 2 cordasnee des perles enfilées sur un collier.
La masse par unité de longueur de la corde et la masse des obemgpnt déterminées par les
échelles auxquelles les brisures de symétrie se produlsedistance typique de séparation entre
les “perles” de ce collier décroit au cours du tempsnkeklacese désintegre donc lorsque les
monopoles et anti-monopoles piégés sur celui-ci s'aremhilproduisant alors des Higgs lourds et
des bosons de jauge. Ces derniers sont les partidlilgsnt nous avons déja parlé.
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On considere en général que la distribution des défautdagigoies est uniforme dans I'uni-
vers (et c'est ce qui est considéré dans la section 3.2 etligtainlissement du spectre). Notons
toutefois que pour certaines de leurs configurations, kEssé typique desecklacepeut devenir
suffisamment faible pour que ceux-ci soient piégés pardotiem gravitationnelle dans le super
amas local. Cela conduit donc a une augmentation de la dafwsites défauts topologiques qui
est particulierement intéressante en ce qui concerne @ugtion de RCUHE. Dans ce cas, ils
peuvent donc étre produits dans un environnement tres @reehqui tendrait a nous libérer des
problémes d’atténuation lors de la propagation.

3.1.1 UTILISATION DES necklace$OUR LE SPECTRE DESRCUHE

Le taux de production des particul&s estimé dans [Berezinsky and Vilenkin, 1997] et le spectre
observé des particules peut ensuite étre dérivé en tenamteale I'atténuation des flux de parti-
cules lors de leur propagation. Nous utiliserons une esmaécente de ces flux effectuée dans
[Gelimini et al., 2005] et présentée sur la figure 3.4 pourxdeyports photons/nucléons (noté
dans la suitey/N) différents a la productich Cette estimation est obtenue en prenant une masse
mx = 2 x 10'3 GeV. L'estimation choisie pour le fond diffus radio est ¢éirde [Protheroe and
Biermann, 1996]. Celui-ci a naturellement un fort impagctleilux de photons d'ultra haute éner-
gie observé et également sur leobservables au GeV, puisqu’il est responsable de la cascade
électromagnétique des photons d’ultra haute énergie ans dauleur propagation. Nous discute-
rons de la contrepartie ena la section 3.2 ci-dessous.
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FiG. 3.4: Ajustement des flux de protons (en bleu) et photonsdege, trait plein) attendus pour la désintégration de
necklacesur les données d’AGASA pour deux modeles de fragmentaiftérehts. La composante basses énergies
(LEC, en trait plein rose) est due aux sources astrophysigti@ été ajoutée pour permettre I'ajustement (tiré de
[Gelimini et al., 2005]).A gauche :On prend un rapport photons/nucléons égal a 10 lors de lauptiod dans un
modéle de fragmentation présenté dans [Kalashev et aRpPO0B droite : Le rapport photons/nucléons pris a 3 selon
[Aloisio et al., 2004]. Ce sont ces modeles qui sont utilizésr le calcul des fractions de photons intégrées présentée
au chapitre 7 en comparaison de nos résultats.

Quelle que soit I'nypothése choisie pour le rappgfdV, pour la désintégration deecklace qui,
rappelons-le, sont les défauts topologiques les plusdéles a la production de RCUHE, I'accord

3le rapport pion sur nucléon lors de I'hadronisation a récemmnété réestimé dans [Aloisio et al., 2004], ce qui
donne un rappory/N plus faible d’un facteur 3 environ
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avec les données d’AGASA est assez marginal. On obtient xitréip faible pour les photons au-
dela de10?° eV pour les deux cas présentés sur la figure 3.4. Dans le cas olioisirait une
estimation plus faible pour le fond diffus radio [Alexandial., 1969], le nombre de photons aux
plus hautes énergies se trouverait augmenté, ameéliorgoialéé de I'ajustement. Toutefois dans
ce cas, le nombre d'événements attendus encore au-delactresf AGASA dans les estimations
de [Gelimini et al., 2005] est trop grand (de I'ordre de 10r@réents).

3.2 IMPORTANCE DU FOND DIFFUS RADIO ET CONTRAINTES PO -
SEES PAR L' OBSERVATION DU FOND DIFFUS EGRET

Lorsqu'ils se propagent, les photons interagissent aweraonnements diffus de notre Univers,
ce dont nous avons discuté a la section 1.4.1. Aux énergiapreses entr@0'® et 1020 eV, l'atté-
nuation des photons se fera principalement par productgpades sur le fond diffus radio (voir
figure 1.14), les électrons (et positrons) interagironugagar diffusion inverse Compton sur les
photons du fond considéré (voir également [Bhattarchaajek Sigl, 2000] ainsi que [Semikoz
and Sigl, 2004]).

Le fond diffus radio a donc une importance majeure dandifegion du flux de rayons cosmiques
observeé. Or celui-ci est assez mal connu malheureusenaeiitest difficile d’en séparer les com-
posantes galactiques et extragalactiques. Nous cons&l@ripalement ici deux estimations de
ce fond, celle effectuée par I'expérience RAE [Alexandeaalet1969] et celle donnée plus récem-
ment par [Protheroe and Biermann, 1996] basée sur I'obsenvaes radio galaxies. L'estimation
gue nous obtiendrons pour les fractions attendues de photatira haute énergie utilise cette
derniére, qui donne une valeur plus élevée du fond diffumratddonc une fraction de photons
attendue plus faible. De nombreuses incertitudes demetangefois a ce sujet. Espérons que des
expériences comme LOFAR [de Bruin et al., ] nous permettlerppréciser cette question.

Si I'énergie dans le centre de masse> m.? lors de la production de paires (limite de Klein-
Nishina), I'une des deux particules produites (soit I'élea, soit le positron) porte la quasi totalité
de I'énergie du photon de départ. Dans cette méme limiteleetron (ou ce positron) diffuse en-
suite de maniére inélastique sur un photon du fond de rayoaene(par diffusion inverse Comp-
ton). En deux étapes, nous obtenons donc un autre photanadiislute énergie qui peut étre la
source d’'un nouveau cycle production de paire+diffusiorelise Compton. Par conséquent, il y
a génération de cascades électromagnétiques lors de lagatamn d’'un flux de photons d'ultra
haute énergie. Il en résulte notamment en fin de cascade ussi@mgamma diffuse a plus basses
énergies. Les observations du fond diffusffectuées par I'expérience EGRET [Sreekumar et al.,
1998; Strong et al., 2004] vont donc nous permettre de dodne la propagation des photons
d’ultra haute énergie extragalactiques produits par lmtéggation des défauts topologiques (voir
fig. 3.5 et 3.6).

A eux seuls et dans ce cadre, les résultats ’EGRET conémaigndirectement la fraction de pho-
tons d'ultra haute énergie. Une proportion de photons physortante aux plus hautes énergies
améliorerait I'accord observé avec I'excés d’AGASA. Omslde cas de la figure 3.5 qui serait
le plus favorable a cet ajustement puisqueéV = 10 lors de la désintégration des particuls
nous atteignons déja la limite observée par EGRET. Nous meops donc pas espérer augmenter
encore la proportion de photons d'ultra haute énergie sapass$er cette limite. Or, méme dans ce
cas, I'ajustement de I'excés d’AGASA reste médiocre. Paséquent, les résultats EGRET dé-
favorisent indirectement I'explication de cet excés parrissence de défauts topologiques. Dans
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FiG. 3.5: A gauche Résultats des mémes calculs que pour la figure 3.4 mais ¢érg$sant cette fois a la gamme en
énergie observable par EGREJN = 10 dans ce cas.

FiG. 3.6: A droite :idem poury/N = 3. Tirés de [Gelimini et al., 2005].

guelgues années, les résultats de I'expérience GLAST Jdwoésolution nous permettra de tester
si les résultats vus par EGRET sont réellement une émis#ioselou si I'émission est partielle-
ment due a des sources ponctuelles, nous permettra d'aenédiacore cette contrainte.

3.3 WimpzillasLEs RCUHE PRODUITS PAR DE LA MATIERE NOIRE
SUPERLOURDE ?

La matiére noire ultra lourdesgperheavy dark matteru SHDM) est un autre aspect tres intéres-
sant reliant le rayonnement cosmique et la cosmologie.ddthyese de la présence de particules
ultra-massives interagissant faiblement avec le restduiévers avait été tout d’abord suggérée
pour expliquer la présence possible d’événements au-eédi& cbupure GZK [Berezinsky et al.,
1997], [Kuzmin and Rubakov, 1998]. Elle a ensuite été dénmde dans I'optique d’apporter de
nouveaux candidats a la matiére noire (voir par exemplelfi€ohl., 1998]). Notre univers est en
effet composé a2% de matiére noire, dont nous ne connaissons pas la compotis modéles
de SHDM, comme leur nom l'indique, proposent donc une fawitle particules trés massives
(m > 10" GeV) et interagissant uniquement de facon faible ou gréwitaelle avec le reste de
la matiére. C’est d’ailleurs pour cela qu’on les a surnonswéenpzillag. Ce sont directement
ces particules, qui prendront ici le titre de particule®t qui pourraient produire les RCUHE par
désintégration ou par annihilation.

La production de ces particules ultra-massives a lieu a ladfila période d'inflation. Si elle avait
lieu plus t6t, la densité de ces particul¥sne serait pas suffisante pour rendre compte des effets
liés a la présence de matiére noire. Les mécanismes euxsrsg&meassez complexes et plusieurs
voies peuvent étre choisies (pour une revue voir par exef{plemin and Tkachev, 1999]).

Ces particulesX doivent avoir un temps de vie fini, mais trés long (de I'ordee’dge de I'Uni-
vers) afin de pouvoir expliquer les phénoménes observésnieola production de rayons cos-

“dewimps :weak interacting massive particl@sais avec une masse bien plus imposante que ce que nousrappel
habituellement les wimps (qui elles auraient une mass€l@0 TeV), d'ou le suffixe monstrueux.
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miques d'ultra haute énergie), si leur abondance est ingppaéles mécanismes de production.
L'ajustement final pour le temps de vie de la particule sedaitc a partir des flux observés pour
les UHECR, ce qui peut paraitre assez inconfortable, laoalantre flux et taux de désintégration
n'étant pas directe (il faut prendre en compte I'hadroiosators de la désintégration et la pro-
pagation des rayons cosmiques produits). Une autre hygmtiséles particuleX se révélaient
parfaitement stables, serait de produire les rayons camsid/ultra haute énergie par annihilation.
Cette hypothése est assez défavorable car les sectioraceffid’'interaction pour I'annihilation
X X sont sévérement limitées par unitarité. Toutefois, si lasdé était suffisante [Dick et al.,
2005] ou si les particuleX étaient produites par paires en un état li€, comme suppost[Da-
brovich et al., 2004], cette possibilité resterait envisdge.

Les signatures principales pour la présence de matiére nlbia-lourde peuvent étre données par

I'observation des RCUHE :

— Nous l'avons déja précisé, la désintégration ou I'anailih des particuleX produit une ma-
jorité de photons et de neutrinos aux énergies ultra hautes.

— LaSHDM telle qu’elle est modélisée peut fait partie du lggltactique de matiére noire, menant
a une surdensité locale de l'ordre2le 10° par rapport a la densité moyenne attendue [Aloisio
et al., 2006]. Cette particularité est essentielle, psgous ne sommes donc pas soumis aux
problémes “d’horizons” des RCUHE.

— De plus la position du Soleil dans notre galaxie fait quesrattendons un flux anisotropique de
RCUHE lié a la désintégration de la matiére noire ultradeuiDubovsky and Tinyakov, 1998].

3.3.1 SGNATURES SUR LES ANISOTROPIES

La position du systéme solaire est décentrée dans le halaterennoire galactique (si on sup-
pose celui-ci sphérique). Par conséquent, si la préserscBAEHE est due a une composante de
SHDM qui suit la distribution spatiale de matiére noire, tégence d’'une anisotropie dans le flux
des RCUHE est garantie simplement parce que la quantité tiérexaoire du halo sur la ligne de
visée allant vers le centre galactique et plus importaneda@quantité que nous rencontrerons vers
I'anti-centre galactique ([Dubovsky and Tinyakov, 1998pkis récemment [Dick et al., 2005]).
Bien s0r, une anisotropie vers le centre galactique pdiétes liee a une activité astrophysique,
mais un exces d’'événements serait un argument en faveurHies SSi les caractéristiques de
ces événements sont proches (comme un développementparéitemple), cela pourrait consti-
tuer un argument fort. Les simulations numériques effedudans [Medina Tanco and Watson,
1999], prévoient dans le cadre de modéles de matiere nameatb les exces les moins marqués,
un exces ad par rapport a ce qui serait attendu pour une distributioimape pour les événements
d’énergie supérieure ®'” eV aprés 3 années de prise de données pour le réseau comypiged’
Précisons que les résultats d’AGASA et SUGAR qui ont étégmtés au chapitre 1 section 1.5.2
ne montrent qu’un accord assez marginal avec les modélesatérennoire ultra lourde [Kim
and Tinyakov, 2004]. Par ailleurs les résultats de I'exg@ré Auger que nous présentons dans
cette méme section ne confirment pas la présence d’unerapisoau centre galactique (avec une
statistique encore faible cependant). D’autres étudderelbant des anisotropies du rayonnement
cosmique d'ultra haute énergie vers le centre galactiqugjariant des critéres tendant a sélec-
tionner des gerbes de photon ont également été menées dmusdede ce travail de these. Nous
présentons ces résultats au chapitre 8.

La mise en évidence d'anisotropies provenant de concemsatocalisées de matiere noire, ce
gui est le cas des objets comme la galaxie d’Androméde owabathe la Vierge (qui sont visibles
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depuis I'hémisphére nord) pourrait également constitueangument en faveur des modéles de
SHDM. Dans cette optique, nous pouvons tenter de rechedd®excés locaux d’événement

ayant des caractéristiques proches d’événements “pHétdass le flux des rayons cosmiques

(sans toutefois avoir de candidat précis pour un aggrégatadi@re noire). La encore, nous ren-

verrons le lecteur aux résultats d’Auger pour la rechereigegle de sources de rayons cosmiques
présentée au chapitre 1 ainsi qu’'au chapitre 8 dans lequisl amns fait une recherche aveugle

de sources en ajoutant des critéres issus de la sélectigedss de photons.

3.3.2 LeswimpzillaseT LE SPECTRE DES RCUHE

Dans [Gelimini et al., 2005], on suppose une composante diémmanoire ultra-lourderfy =

2 x 10'2 GeV) pour reproduire le spectre des données AGASA. Lesiforete fragmentation
sont prises telles que données dans [Aloisio et al., 2004h@y/ennant sur tous les canaux de dés-
intégration possible et en prenant en compte les canauxssupétriques. Le rapport/N alors
obtenu est d’environ 2. On ne cherche ici qu'a ajuster lagalt spectre d’AGASA dépassant
10%° eV (on utilise également pour permettre I'ajustement umepmsante basse énergie suppo-
sée produite par des sources astrophysiques pour les @énarfgrieures a 10%° eV. Pour la
modéliser, on prend une loi de puissance en dessous de belsaacord dans ce cas pour I'ajus-
tement de I'excés d’AGASA est bon et le nombre d’événemeréigys apres la fin des mesures
d’AGASA (3 pour étre exact) est acceptable.
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FiGc. 3.7: Ajustement des flux de protons (en bleu) et photons dege, trait plein) attendus pour la désintégration
de SHDM sur les données d’AGASA pour deux modéles de fragatientdifférents. La composante basses énergies
(LEC, en trait plein rose) est due aux sources astrophysigti@ été ajoutée pour permettre I'ajustement (tiré de
[Gelimini et al., 2005]). Ce sont ces modeles qui sont @dipour le calcul des fractions de photons intégrées péssent
au chapitre 7 en comparaison de nos résultats.

La encore, la prédiction la plus robuste de ce modéle reftadgon de photons attendue aux plus
hautes énergies qui dans ce cadre est estimée entre 10 et@ %ep énergies supérieurebla’

eV. Ce sont les fractions de photons tirées de ces calculesyuelles nous nous appuierons au
chapitre 7 pour les comparer a nos résultats.

SVoir la discussion sur l'identification des gerbes atmosipfués liées & des photons d'ultra haute énergie au cha-
pitre suivant.
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3.4 AUTRESVOIES DE PRODUCTION DE PHOTONS D’ ULTRA HAUTE
ENERGIE

Hormis les modélewp-down d’autres phénomeénes peuvent étre responsables de Vyatisarde
photons d'ultra haute énergie. D’une part, s'il existe ux fle neutrinos ultra énergétiques, nous
pourrions rencontrer deg-bursts que nous avons présentés au chapitre 1, conduisant arfobse
vation d’'une fraction significative de photons. Par ailfeLsi les processusottom-uppermettent
d’expliquer 'ensemble du spectre des rayons cosmiquass attendons une certaine proportion
de photons résultant de la photoproduction de pions effecpar les protons lors de leur propa-
gation. Méme en cas de confirmation de la présence d’'une @K, nous pouvons estimer
une fraction de photons provenant de la propagation de sagosmiques chargés qui donne de
fait une limite inférieure sur la fraction de photons obsébie.

3.4.1 LE CAS PARTICULIER DU MODELE DES Z-bursts

Nous avons évoqué le modéle particulier delsursts[Weiler, 1999] au chapitre 1 pour répondre
aux problemes de propagation des RCUHE. Ce modéle propostetmue les RCUHE soient
des neutrinos d’ultra haute énergie qui pourraient dons poovenir de distances beaucoup plus
grandes que I'horizon GZK des rayons cosmiques chargéds.sBht libérés des interactions avec
le CMB toutefois, les neutrinos UHE peuvent interagir aescrieutrinos reliques. Ce fond relique
de neutrino dans lequel nous baignons est totalement areabngCMB pour les photons : le CMB
tire son origine de I'époque a laquelle I'Univers est deveaasparent aux photons. De maniéere
analogue aux photons mais beaucoup plus t6t (lorsque latéletiénergie moyenne était 1
MeV et 'univers agé de 1s seulement), les neutrinos se gmauplés de la matiére. Les neutri-
nos reliques provenant de ce découplage ont aujourd’hupecti® thermique avel, ~ 1.95 K
soit de I'ordre del0—* eV. Ils n'ont encore jamais été observés.

Les hadrons et photons d’ultra haute énergie ne sont pablesnau fond diffus de neutrino (le
libre parcours moyen dans ce cas est plus long que la taille)dizers. Voir [Bhattarcharjee and
Sigl, 2000]). Par contre les neutrinos d’ultra haute éme(@i ~ 10%! eV a la résonance) vont
pouvoir s’annihiler avec un neutrino de ce fond relique pobamner un boso® :

v+ — 2° (3.2)

Ce bosonz® se désintégre ensuite en un groupe de particules trés atdlifoe qui est di au trés
fort boost de Lorentz), ce qu’on appelle effectivementle burst. Si celui-ci se produit dans la
sphére GZK et qu'il pointe vers nous, ce processus peuté&monsable de la détection d’événe-
ments super-GZK.

Le Z" se désintégre via un processus hadronique dans environ@9eas [Eidelman et al., 2004].
Les produits de désintégration sont alors majoritairerdestpions, dont des” . Ces derniers se
désintégrant en 2 photons, ce modéle va donc pouvoir éfpeneable d'une forte fraction de
photons aux plus hautes énergies, et ce quel que soit le nequt@duction originellfottom-upou
top-down) des neutrinos d'ultra haute énergie.

La figure 3.8 donne le flux des différentes particules attgoaiur tenter de reproduire I'exces
d'événements d’AGASA en supposant viable le modéle Zimirsts Ici encore, les cascades
électromagnétiques produites lors de la propagation de®ps une fois produits par E-burst

va donner une contrepartig dans la gamme d’'énergie contrainte par les observationsrmtl f
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diffus EGRET (0% — 10'2 eV). Si le flux de photons d'ultra haute énergie a la productst
choisi de maniére telle que la limite donnée par EGRET esté&at on obtient I'ajustement de
la figure 3.8, qui est assez médiocre. Méme en supposant drdfffas radio plus faible et donc
une contrepartie e moins importante, ce qui n’est pas montré ici, le résultsterdifficilement
acceptable (il existerait alors un trop grand nombre d’éwénts au-dela de la fin du spectre
d’AGASA).
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FiG. 3.8: Ajustement des flux de protons (en bleu) et photons dage, trait plein) attendus pour le modele des
burstssur les données d’AGASA pour deux modéles de fragmentatffénehts. La composante basses énergies (LEC,
en trait plein rose) est due aux sources astrophysiquestétaotitée pour permettre I'ajustement (tiré de [Gelimini
et al., 2005]). Ce sont ces modeéles qui sont utilisés poualaitdes fractions de photons intégrées qui sont montrées
au chapitre 7 en comparaison de nos résultats.

Ce modele demeure une curiosité et est, a I'heure ou nougBsrtes lignes, assez fortement
défavorisé pour plusieurs raisons. Tout d’abord, il padificile de produire des neutrinos de
102! eV dans des objets astrophysiques [Kalashev et al., 2088a$i nous devons alors faire
reposer la production de neutrinos d'ultra haute énergi¢eesumodelesop-downgue nous avons
présentés précédemment. De plus, si nous supposons qolarta s1on seulement des neutrinos
mais également des photons ont pu étre produits (ce qui easlpour les modélgsp-downet
bottom-up, la contrepartie en au GeV serait plus forte, dépassant alors fortement leselami
imposées par I'expérience EGRET [Semikoz and Sigl, 200d$. éxpériences visant a observer
les neutrinos d'ultra haute énergie apportent une congrainpplémentaire : les résultats récents
de I'expérience ANITA-lite [Barwick et al., 2006] sembleindiquer que leZ-burstpourraient
au plus contribuer a environ 10% du spectre des RCUHE. Cstitmation relache bien sdr les
contraintes précédentes qui sont établies lorsque leamasut’ultra haute énergie sont invoqués
pour expliquer la totalité de la fin du spectre des RCUHE. Mats résultats reléguent tout de
méme le modéle de&-bursta la marge méme des hypothéses exotiques auxquelles nowspou
penser pour expliquer la présence de rayons cosmiquedadala coupure GZK.

3.4.2 PROPAGATION DE PROTONS ET PRESENCE DE “PHOTONS GZK”

Méme si les RCUHE sont produits par des sources astroplesifugue ce sont des protons, nous
attendons un flux de photons d’ultra haute énergie provesteafd photoproduction de pions par
ces derniers lors de leur propagation. A supposer que lesHEGibservés par AGASA soient dis
a des protons par exemple, le flux de photons peut devenirégligaable (fraction de I'ordre de
8% pour des énergies supérieurd9® eV). L'estimation correcte de ces flux de photons requiert
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d’'autres hypothéses que celles que nous avons faites upggsent, puisque nous dépendons ici
de la propagation de protons d'ultra haute énergie. Or |pggation des rayons cosmiques char-
gés est dépendante de la valeur des champs magnétiquegaattques a propos de laquelle

les incertitudes restent trés grandes. Nous renverroesteur a [Bhattarcharjee and Sigl, 2000],

ainsi qu'a [Gelimini et al., 2005] pour de plus amples dépplments.

Dans I'hypothése ou la présence d'une coupure GZK étaitrooéé, on peut évaluer la fraction
minimale de photons qui puisse étre attendue. Ces photdmsude énergie sont liés a la propaga-
tion de protons UHE dans la sphére GZK. Ce cas ne repose aloasisune hypothése exotique.
On normalise sur un spectre montrant une coupure GZK (ldrepd¢liRes). La fraction de pho-
ton qu’on peut en extraire constitue donc, dans I'hypotlygsest faite pour la valeur des champs
magnétiques extra-galactiques, une fraction minimalarger de photons que nous devrions pou-
voir détecter méme si la coupure GZK est mise en évidence'acun modeléop-dowm’est a
mettre en cause. Elle est toutefois trés faible : inférieufe5% pour les énergies supérieures a
1092 eV, par exemple.

CONCLUSION

D’un point de vue général, les contraintes s'appliquantesimodélesop-downsont donc déja
assez séveres. |l faut tout d'abord proposer un modele dggg@produire un flux visible de rayons
cosmiques, mais dont le taux de désintégration ne soit ppgtand car sinon il ne resterait plus
de ces particules reliques aujourd®wil faut donc ajuster le rapport densité/temps de vie des
particules afin d’étre compatibles avec le flux des rayonmapges observés. Certains modéles,
gue nous avons présenteés ici, peuvent remplir ce cahiehdegas mais ils sont également soumis
a des contraintes expérimentales assez fortes :

— les observations du fond diffuslimitent la quantité de photons qui ont pu former une cascade
électromagnétique lors de leur propagation sur de longigeandes. Elle limite par conséquent
de fagon indirecte la quantité de photons pouvant existetetudel0?° eV, modulo les hypo-
theses sur le fond diffus radio nécessaires a la générdtl@vaution de la cascade.

— la recherche d'anisotropies vers le centre galactiqué ggmlement apporter une information
trés contraignante si les particules ultra-massives ugeq ci-dessus suivent le profil de ma-
tiére noire.

Les observations effectuées jusqu'a présent tendraiegfadatiser ces modéles de facon indi-
recte.

Les contraintes portant sur la fraction de photons d'ulaaté énergie permettent d’apporter un
argument plus général contre les modétmsdown puisque, si nous cherchons a expliquer un
spectre de rayons cosmiques comme celui d’AGA84sces modeéles prévoient une fraction de
photons importante au-dela de'® eV, devenant majoritaire au-dela tie?" eV.

NB :Si la présence d’'une coupure GZK se confirmait, les foastide photons attendues pour les
mémes modeles exotiques seraient bien plus faibles (did'du pourcent 40'° eV). De méme,
les autres contraintes expérimentales que nous avons égeduu cours de ce chapitre n'auraient
pas de prise. Mais si nous observions la coupure GZK (baiastale du flux au-dela d& x 10*°

Ssauf & supposer une trés forte densité de particules relagiés grand redshift, ce qui est exclu par les observations
du CMB qui est trés uniforme.
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eV), 'extrémité du spectre pourrait étre expliquée par adrons uniguement, sans faire appel a
des photons.

Plusieurs expériences ont déja publié des limites supésdesur la fraction de photons d'ultra
haute énergie (AGASA [Shinozaki et al., 2002; Risse et @Q52, Fly's Eye [Homola et al.,
2004],Yakutsk et AGASA [Rubtsov et al., 2006], HaverahkPghve et al., 2002] et Auger en
utilisant une sélection d’événements hybrides [collatimnaAuger, 2006]). Elles sont en accord
pour donner des limites supérieures assez basses surraetierf (la plus basse d’entre elle est
donnée par I'analyse des événemenst hybrides d’Auger a é&laloration Auger, 2006]). Nous
établirons au chapitre 7 de cette these de nouvelles éaisate limites supérieures en utilisant
les événements du détecteur de surface d’Auger, permeititd'imposer une contrainte forte
sur la fraction de photons d’ultra haute énergie.
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CHAPITRE 4

SIGNATURES ATTENDUES POUR UN
PHOTON D'ULTRA HAUTE ENERGIE

4.1 QU EST CE QU'UNE GERBE ATMOSPHERIQUE ?

Lorsqu'ils arrivent dans I'atmosphére terrestre, les nsymosmiques interagissent avec les noyaux
des molécules gu'ils rencontrent donnant alors une castegarticules secondaires. Les gerbes
atmosphériques étant notre seul moyen de recueillir desnivdtions sur les rayons cosmiques
d’'ultra haute énergie, leur étude et la compréhension dé&seatits phénomeénes liés a leur dé-
veloppement est essentielle. Afin de rester dans la lignaalait abordé dans la suite de ce
document, nous choisirons ici volontairement de ne donunefe@ps quelques points essentiels per-
mettant de comprendre le développement d’une gerbe atrdgpl. Nous concentrerons ensuite
notre approche sur les phénomenes responsables de signspécifigues pour des gerbes issues
de photons.

Les gerbes de hadrons et les gerbes de photons ont en effetnpotement assez différent qui
nous permet de pouvoir espérer les différencier. Une faligstees ces différences intrinséques,
nous dresserons la liste des observables avec lesquealispoorrons travailler pour tenter d’iden-
tifier des primaires photons avec le détecteur de surfacagéA Les premiéres études a ce sujet
ont été publiées dans [Bertou et al., 2000].

4.2 DEVELOPPEMENT D’UNE GERBE ATMOSPHERIQUE ISSUE D’ UN
HADRON

L'étude des gerbes de hadrons est loin d’étre simple. Et) &ffefluctuations existant d’'une gerbe
a une autre sont importantes. Si nous ne possedons pas diesasli-analytiques nous permet-
tant d'appréhender le comportement des gerbes hadronigmes disposons toutefois de codes de
simulation efficaces comme CORSIKA ou AIRES qui hous perem¢itie reproduire le comporte-
ment de ces gerbes hadroniques. Toutefois de nombreugestudes demeurent. La plus grande
d’entre elles est sans doute I'utilisation de trés loirgaiextrapolations pour les sections efficaces
hadroniques. Elles doivent étre estimées aux énergiesgéa partir de points de mesures se si-
tuant pour les plus hauts a environ 2 TeV dans le centre deem&g62® eV, un proton entrant en
collision avec un autre nucléon dans I'atmosphére corraspiutét a une énergie dans le centre
de masse de 450 TeV. La conclusion de nombreuses études jgtceosame [Heck et al., 2003]
ou plus récemment [Tahir et al., 2005] reste trés prudenam&laprées les prochaines campagnes
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de mesure attendues avec le LHC qui permettront d’avoir deggpde mesure a des énergies
sensiblement plus élevées que celles dont nous disposfmsdihui, I'extrapolation restera im-
portante, la question des sections efficaces hadroniqtuesrestera problématique.

Une gerbe engendrée par un proton peut étre vue comme |pssjtien de deux types de gerbes
(cf. fig.4.1). Tout d’abord une gerbe hadronique (comprepancipalement des pions), qui en-
gendre une multitude de gerbes électromagnétiques dérnardifférentes altitudes via la désin-
tégration des” en~+. La gerbe électromagnétique est alimentée par la gerbetigde jusqu’a
ce que les pions chargés aient une énergie suffisament bagssegpdésintégrer en muons et en
neutrinos emmenant ainsi une partie de I'énergie de la deteonique. A I'issue du dévelop-
pement 90% de I'énergie initiale est transférée dans laepélectromagnétique de la gerbe. Au
niveau du sol, le front de gerbe comporte donc des électitaaessephotons ainsi que des muons.
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FiG. 4.1: Schéma (trés simplifié) du développement d’'une gerbe em§emmar un hadron. La cascade de
particules se divise en deux parties : la partie hadronigtie£°) et la partie électromagnétique qui est
alimentée par la désintégration deissus de la gerbe hadronique.

La grande inelasticité et la multiplicité des interactidredroniques aux énergies de I'ordre de
10'® eV aboutissent a un développement plus rapide de la gerberfiqge que celui d’'une gerbe
électromagnétique : il y a dans ce cas une répartition derdige plus rapide sur un plus grand
nombre de particules. C'est donc sur les premiéres interagtessentiellement hadroniques, que
vont jouer pour beaucoup les fluctuations visibles de ged®lde pour les gerbes engendrées par
des hadrons.

Par ailleurs, le développement rapide de la partie haduendg la gerbe va aboutir a un taux
d’élongatiort faible en comparaison avec une gerbe de photon qui estpebsj purement élec-

!Le taux d’élongation est défini comme la variation de la pndfeur du maximum de développement de la gerbe en
fonction de I'énergie.
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tromagnétique (cf. fig.4.2). C’est a dire que les gerbesssle photons auront toujours un dé-
veloppement plus tardif que les gerbes issues de protorsgrag—ce qu’en raison des premiéeres
étapes du développement de la gerbe. Cette tendance sefartegnent renforcée aux énergies
de l'ordre de I'EeV du fait de I'effet LPM qui abaisse les sews efficaces mises en jeu lors des
premiéres étapes de développement de la gerbe (cf. plus bas)

Nous avons jusqu’ici, parlé de hadrons en expliquant iritphizent le développement d’'une gerbe
issue d'un proton qui est le plus simple. Pour les gerbesrehiges par des noyaux plus lourds de
masse atomiqud, on peut concevoir le développement comme la superposigahgerbes de de
protons engendrées avec une énefgjel. Par conséquent, I'énergie de départ de chaque “sous-
gerbe” étant moindre, le développement d’'une gerbe issue byau lourd sera d’autant plus
rapide et le taux d’élongation attendu plus faible. Pré@soutefois ici que méme si ces considé-
rations reposant sur de la simple logique sont valablesnéestitudes entourant les section effi-
caces hadroniques ne nous permettent pas de relier diexttées mesures de taux d’'élongation
a la composition du flux des rayons cosmiques d'ultra hautegéasn Concernant la composante
muonique du front de gerbe, les processus mous responsiblesproduction de muons sont
comparativement plus nombreux que pour une gerbe de pretonédne énergie initiale. Ainsi,
les gerbes issues de noyaux auront une composante muonicpre @lus forte que les gerbes de
protons (pour une gerbe de fer par exemple, environ 80% degpluine gerbe de proton de méme
énergie).

De notre point de vue, pour l'identification de primaires faims, nous pourrons donc en compa-
rant des gerbes de photons simplement a des gerbes de grotores les variables discriminantes

permettant de signer la présence de photons d'ultra haetgiénNous ne développerons donc
pas plus le sujet des gerbes issues de noyaux, mais gar@dresgrit que si nous pouvons discri-

mier une gerbe de photon d'une gerbe de proton, nous posrai@ius forte raison encore le faire

entre une gerbe de photon et une gerbe de noyau lourd.

4.3 DEVELOPPEMENT D’ UNE GERBE ATMOSPHERIQUE ISSUE D’ UN
PHOTON

Le comportement d’'une gerbe produite par un photon est a peaucoup plus simple que celui

d’une gerbe hadronique puisque les processus hadronigaasmnt un réle relativement réduit (la

section efficace de photoproduction de hadron est de I'aldmailliéme de la section efficace de

production de paire). De plus les fluctuations dans le d@pelment de la gerbe sont plus faibles
tant que celle-ci n’est pas soumise a I'effet LPM. Aux énesgi’Auger, nous aurons toujours a
considérer I'effet LPM. Toutefois, dans un but pédagogjmais allons tout d’abord expliquer le

développement d’'une gerbe de photon qui ne subit pas ceétetiat de nous pencher en détails
sur les modifications qu’elle subit lorsqu’elle y est sowmis

Les processus intervenant dans le développement des gdebsmagnétiques sont :

— Le bremsstrahlung : en passant dans le champ d’'un noyauatésules émettent un photon.

— La création de paire qui a lieu également lorsqu’'un photass@ dans le champ électrique
d’'un noyau. Ces deux processus sont décrits par 'équadid@ethe-Heitler [Bethe and Hetitler,
1934]

— La photoproduction (et I'électroproduction) de hadrounswgnt étre responsables de la (faible)
proportion de muons que nous pourrons trouver dans une gagendrée par un photon.
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Ce a quoi il faut ajouter aux énergies d’Auger I'effet Land@dammeranchuk-Migdal (LPM) et
la conversion dans le champ magnétique terrestre que raiteng a part ci-dessous car ils nous
permettront de signer clairement la présence de photoffisadhaute énergie (en plus de la faible
composante muonique).

Le développement des gerbes électromagnétiques est écdinpris en ce qui concerne les
parties qui ne sont pas liées a la production de hadrons. plmusons méme nous inspirer des
analyses semi-analytiques telles qu’elles étaient meteiesles années 1940 par B.Rossi [Rossi,
1952] ou W.Heitler [Heitler, 1966] qui donnent une comprdien trés intuitive et satisfaisante
en trés bon accord avec les simulations numériques dont gispesons maintenant. On peut
imaginer la gerbe grandissant en une séquence de génégra¢immombre de particules électroma-
gnétiques doublant a chacune d’entre elles (un photon firode paire ou un électron/positron
rayonne). Cette croissance continue jusqu’a ce que legylag atteignent une énergie critique
(de l'ordre de 80 MeV) en dessous de laquelle elle perdemtdeargie en ionisant la matiere
les entourant sur une distance plus courte que celle némeasane génération (longueur de ra-
diation). La gerbe va par conséquent atteindre un maximwntale s'éteindre. Des traitements
rigoureux basés sur ces modeles permettent de connat@maxealtlongation attendu pour des
gerbes purement électromagnétiques, de I'ordre de 85*¢déernde qui est plus grand que ce
qui est attendu pour des gerbes alimentées par des inbermttadroniques. Nous pouvons véri-
fier cette particularité sur la figure 4.2 pour les énergiésrieures al0'® eV au-dela desquelles
I'effet LPM devra étre considéré.

Par conséquent, si nous nous intéressons aux gerbes a#érigepk d’'un strict point de vue de la
discrimination, nous pourrons nous appuyer sur le fait ggggerbes engendrées par des photons
ont un développement plus tardif (effet qui est tout de méaitdd a des énergies inférieures au
seuil LPM) et ne comportent qu’une trés faible composantenigue.

Nous devrons toutefois étre prudents a ce sujet puisquenae fois nous sommes limités sur
ce point par I'extrapolation des sections efficaces de pmotiuction de pions. Si ces derniéres
étaient beaucoup plus élevées que ce que nous utilisorelactant, la discrimination entre pho-

tons et hadrons serait beaucoup moins marquée. Les étudeéssndans [Risse et al., 2001] ou
celles que nous avons pu mettre en ceuvre permettent tautkfoester optimistes d’un point de
vue de lI'impact d’une modification des sections efficaces ld#gproduction sur le pouvoir de

discrimination entre photons et hadrons. Nous y accordeuoe place particuliére dans I'étude
des erreurs systématiques sur les résultats que nous petdiotrnir dans cette thése (cf. section
7.3).

Les principes de base du développement d’'une gerbe issubatienpétant posés ici, nous al-
lons nous pencher maintenant sur deux autres effets castiqies des gerbes de photons. lls
fournissent des signatures trés nettes directement sévidabpement de la gerbe aux énergies
accessibles par le détecteur Auger et ce sont en fait cesaff@ix que nous exploiterons princi-
palement : I'effet Landau-Pommeranchuk-Migdal ainsi ge#fdt de conversion dans le champ
magnétique terrestre qui intervient aux énergies supé@seal 0% eV.

4.4 EFFET LANDAU-POMMERANCHUK -MIGDAL

Pour le résumer en une phrase, I'effet Landau-Pommerardligdal est lié au fait qu’aux éner-
gies ultra hautes (supérieures a envitoh® eV), un photon peut interagir avec le champ de plu-
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FiG. 4.2: Taux d'élongation attendu pour différents rayonsmigses primaires comparé aux point expérimentaux
de plusieurs expériences. On notera que le taux d’élongdis gerbes de photons est différent de celui des gerbes
hadronique dans tous les cas. Aux énergies d’Auger, I'&ffRil les rend radicalement différentes. Aux plus hautes
énergies, la conversion dans le champ géomagnétiquerentmag chute brutale du taux d’élongation.

sieurs atomes a la fois et non un seul comme c’est le cas agdsedénergies. Cela se traduit par
une réduction de la section efficace de Bethe-Heitler pobrdensstrahlung et la production de
paire, ce qui freine considérablement les premieres étipegveloppement de la gerbe électro-
magnétique et est responsable de grandes fluctuationslgiicice

L'effet LPM a été prédit par Landau et Pomeranchuk [LandalRomeranchuk, 1953] puis étudié
3 ans plus tard en mécanique quantique par Migdal ([Migd#B6], pour des cibles d’'épaisseur
infinie). Il a été mesuré en laboratoire, notamment en 200BACYKIein, 2004], montrant no-
tamment un bon accord entre la théorie de Migdal et les deneéeérimentales et a permis de
nombreux travaux théoriques permettant de transposetude®de Migdal au cas des cibles de
taille finie. Il intervient lorsque une particule ultra-aéliste émet des photons synchrotrons de
basse énergie dans la matiére (ou qu'’il y a création de paBetes impulsions des deux parti-
cules chargées mises en jeu lors de ce processus (e+, eedzass d’'une création de pairete
initial et final dans le cas du bremsstrahlung) devienndra-uklativistes, le transfert d’impulsion
longitudinalg devient tres faible et inversement la distadir laquelle le processus de radiation
se produit est trés longue. Sile milieu a une densité suffisators plusieurs atomes pourront étre
rencontrés sur la distande La perturbation coulombienne liée a la présence du chasputees
atomes va alors étre responsable de la baisse de secti@teffiour ces processus.
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Nous ne redonnerons pas ici toutes les équations gouvaeraanbcessus mais garderons a I'esprit
la description qualitative de cet effet. Nous devrons surtomprendre I'impact que cela aura sur
les quantités que nous pourrons mesurer pour les gerbesm@igraues. En ce qui concerne la
mise en équations, hormis les papiers originaux, le ledteéressé pourra se référer a [Baier and
Katkov, 1998] qui en reprend un traitement complet et égaterfCillis et al., 1999] qui est parti-
culierement intéressant dans notre cas puisqu'il abostfet’LPM dans I'optique de I'appliquer
aux gerbes atmosphériques. Par ailleurs, d’autres déyetognt que la théorie de Migdal visant
a améliorer I'accord théorie/expérience sont développés det article trés récent.

L'effet devient non négligeable pour des énergies de lodBFE; py; = %i)(() = 3.8X,TeV, ou

X est la longueur de radiation (en cm) dans le matériau camsitigpeut donc étre étudié avec
précision a “basses” énergies dans la matiere dense (papéxdl devient conséquent a partir de
100 TeV dans le plomb. Dans I'air il devient significatif auad’environ 2.210® GeV). Aussi, si
I'effet LPM pour les rayons cosmiques qui se développens latmosphére n’intervient que pour
les énergies les plus hautes nous pourrons parfaitemesptser les études qui ont été faites en
milieu dense au phénoméne rencontré pour les rayons cossniget effet est donc aujourd’hui

trés bien maitrisé et pris en compte dans les codes de siomgatumériques que nous utilisons.

L'impact de I'effet LPM est rendu parfaitement compréhblesiau vu de la figure 4.2. Elle pré-
sente les taux d’élongation attendus pour la simulationiffiéreints types de rayons cosmiques,
dont des photons. Pour des énergies comprises EifteV (ol I'effet LPM commence a devenir
important) et inférieures #'%° eV (ou il est modulé par la présence d’un autre phénomeéne : la
conversion des photons dans le champ géomagnétique comuadenprésentons plus bas), plus
la gerbe est énergétique, plus son développement est drofesirant I'impact de la baisse des
sections efficaces de Bethe Heitler sur le développementribeg issues de photons.

4.5 S9GNATURESD'UNE GERBE DE PHOTON NON CONVERTIE POUR
NOTRE DETECTEUR DE SURFACE

Aux énergies d'Auger l'effet LPM va étre d’'importance poas Ipremiéres étapes du développe-
ment des gerbes issues de primaires photons &dtfesV et environ10'%° eV ol la conversion
deviendra importante. La réduction des sections efficaed3ethe-Heitler va conduire a un dé-
veloppement moyen tres tardif des gerbes de photons dhdinge énergie ainsi qu’a de grandes
fluctuations sur le développement de la gerbe. Elles aumdf .. trés profond (de I'ordre de
1000g.cnt? a10' eV, voir la figure 4.5) qui sera caractéristique. C’est suypaiat que se basent
toutes les études faites par fluorescence pour la recheecpleadons d’ultra haute énergie.
Comme nous pouvons le voir sur la figure 4.4, pour le détectewsurface d’Auger, I'aspect pris
par une gerbe de photon est trés différent de celui pris pagarbe de proton. Cela est d( :

— au développement tardif de la gerbe.

— alaforte proportion électromagnétique du front de gerbe.

La distribution latérale du signal est corrélée a la protandde développement de la gerbe. Plus
la gerbe est activdongtemps, plus les diffusion multiples des particulestétenagnétiques qui

2je. les particules de la cascade sont encore suffisameméigeres pour en produire de nouvelles via les interac-
tions avec I'atmosphere
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sont responsables du développement latéral de la gerbe@obtreuses. Aussi, une gerbe de pho-
ton qui “démarre” plus tard sera plus compacte au niveau diC&st ce qui est responsable de la
forte pente de la distribution latérale de sign&le développement tardif sera également respon-
sable d'unfront de gerbe fortement courbé et plus parabolique que rigpne

En comparaison pour les gerbes issues de hadron, le ccewtiepeadant une plus longue pé-
riode car la gerbe amorce son développement plus t6t et ghidement. Le front d’'une gerbe de
proton touchera donc un plus grand nombre de stations qujerie de photon ayant les mémes
caractéristiques en énergie et en inclinaison, rien queaitd’tin développement longitudinal dif-
férent (voir fig. 4.4, comparant 2 gerbes simulées, I'uneasie proton, I'autre issue de photon.
Le cadre de droite est une représentation du réseau ettienstmuchées apparaissent en vert.).
Par ailleurs, il s'ajoute un effet lié a la production de msidans les gerbes d’'origine hadronique.
Les muons ultra relativistes ne subissent que trés peu fissidifi. Leur propagation suit en pre-
miére approximation la géométrie d’'une sphére centréessuploint de production et qui grandit
a la vitesse de la lumiére. Les muons seront les premiéréisudas touchant les stations au sol.
Comme ce sont ces premiéres particules qui définissent iduweudu front de gerbe, le front
apparaitra alors comme moins courbé et plus sphérique peuwgarbe hadronique que dans le cas
d’'une gerbe photon.

La structure en temps du front de gerbe sera également ffésedte. Les muons, contrairement
aux particules de la partie électromagnétique, ne suliipsesrde diffusions multiples, ils arrivent
donc au sol avec une distribution temporelle beaucoup maige que ces dernieres. En arrivant
en temps, ils sont responsables d’un signal un peu plus qaertelui enregistré quand le front
est constitué en quasitotalité par des particules éleetgoitiques. (on peut voir une illustration
de cet effet sur la figure 4.4 sur la partie de gauche pourdesdrde FADC des deux stations qui
y sont représentées).

Nous pourrons donc essayer d'utiliser la structure en tedndsont de gerbe pour distinguer un

proton d’un photon. A une distance donnée du coeur de gedugeibes issues de photon devraient

avoir des signaux enregistrés dans les stations du résaaodag plus longs et avec une amplitude
moins forte.

Ainsi, nous pourrons essayer de discriminer des gerbesaterhde gerbes de hadrons avec les

variables reconstruites par le détecteur de surface ésautilles variables suivantes :

— la courbure du front de gerhee qui est assez intuitif lorsque nous cherchons a disingoe
gerbe se développant plus tardivement que les autres

— la structure temporelle du temps enregistré dans le®ssatdu réseau de surfacéemps de
montée du signal dans les stations, temps de descente du dagrs les stationst également
un”paramétre de forme du signalpermettant de caractériser le temps mis pour enregisteer un
certaine proportion du signal intégré total.

— la composante muonique de la gerthees gerbes de photons contenant beaucoup moins de
muons que des gerbes de hadrons, une évaluation de la caortgposaonique d’'une gerbe
est prometteuse. Ce n'est pas une mesure directe pour @ rdsalétecteur€erenkov, nous
devrons étudier les traces de signal enregistrées poweess@&valuer la composante muo-
nique de la gerbe. Des expériences comme KASKADE ou AGASAédutent des compteurs
de muons, mais leur utilisation ne serait pas envisagealéehielle d’Auger pour des raisons
techniques et financieres.

— Lapente de la distribution latérale de signpburrait également étre exploitée. En effet, on
attend de celle-ci gu’elle soit plus forte pour les photone gour les hadrons. Cependant, les
fluctuations sur la mesure de cette derniére sont grandegjiqeourrait nous amener beau-
coup de faux candidats, et le pouvoir discriminant s'esél&wnoins fort que nous pouvions
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'escompter dans le cadre de cette chaine de reconstruction
Nous allons expliquer au chapitre 5 comment ces différevaeables sont précisément définies,
la sélection que nous en ferons et le traitement que nouggaliquerons pour en extraire l'infor-
mation relative au rayon cosmigue primaire.
Nous expliquerons également comment nous les combinerdres alles pour construire une va-
riable discriminante que nous utiliserons pour établir limée supérieure sur la fraction de pho-
tons d'ultra haute énergie.

4.6 EFFET DE CONVERSION DANS LE CHAMP GEOMAGNETIQUE

Nous avons choisi de traiter I'effet de conversion dans wxigene temps car il s’ajoute encore a
I'effet LPM pour les énergies les plus élevées. Par ailleiifeurnit des possibilités de signature
pour les gerbes de photons tout a fait différentes de cealles\qus venons d’'évoquer (voir a la fin
de ce chapitre et chap.8).

A des énergies supérieure$a0'” eV, nous devrons en effet considérer une autre particélarit
intervenant dans le développement des gerbes issues ampldatltra haute énergie et qui modu-
lera I'impact de I'effet LPM. Lorsqu'ils entrent dans la nmegosphére a ces énergies, les photons
peuvent interagir avec le champ magnétique terrestre de fatalogue a ce que nous connaissons
bien dans un champ coulombien, créant alors une paire e-‘ssBken and Lambert, 1981]. Cette
paire e+e- produit de nombreux photons par bremsstrahlungayrront a leur tour étre respon-
sables de la production de nouvelles paires. Il y a donciorédtune gerbe électromagnétique
avant méme l'entrée dans I'atmosphere (ce qu'on appellepuirgerbg, ce qui est schématisé
sur la figure 4.6. La probabilité de conversion et donc deria&tion de cette pré-gerbe dépend de
I'énergie du photon incident et de la valeur de la composante transversale du champ nitagnét
par rapport a la direction de propagation du phain

La probabilité de conversion de photons dans un champ mggaéest détaillée dans [Erber,
1966]. Pour un photon d’énergié = hv interagissant avec un champ magnétique de composante
transverse3 | , I'efficacité du processus de conversion est donnée pardengdrey tel que :
1 hv B
- 4.1

X Yme B “-
oumc? est la masse de I'électron au repd’ = m?c?/eh = 4.41 x 10° T. Notons que, lorsque
x <1 la probabilité de conversion est négligeable. La longd&atténuation d’'un photon est alors
donnée par :

XC Ber
L(x)=2x ETTL(X) (4.2)

aveca = 1/137 constante de structure fing, = A/m.c la longueur d’'onde Compton ré-
duite de I'électron ef’(x) une fonction impliquant des fonctions de Bessel modifiéE§y;) ~
0.16/x(K71/3(2/3x))*. On retrouve alors la probabilité P de conversion d’un phdtaine dis-
tance r de la surface de la Terre en intégrant probabilitéodgersion par unité de longueur
B(x) = 1/L(x) sur le parcours effectué par le photon. On peut alors évéllog¥grale numé-
riguement en connaissant les différentes valeurs priseke mdamp magnétique transverse a la
direction de propagation du photon.

Les gerbes qui se convertissent peuvent ensuite dévelopeepré-gerbe. Ce phénoméne est a
I'heure actuelle disponible pour les simulations de gereag soit pour les générateurs AIRES [Ba-
dagnani and Sciutto, 2005] ou CORSIKA [Homola et al., 2008jus pouvons alors étudier le
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FiG. 4.4: Visualisation avecdévent displaylu signal laissé au sol par une gerbe de photon simulée diéner®> ev
inclinée de 45° (photon non converti). On remarquera pampesaison avec la gerbe de proton que le nombre de stations
touchées par la gerbe est plus faible. La pente de la fond&atistribution latérale de signal est plus forte (tout atdjo

On remarquera que la reconstruction standard d’Auger (@sntésultats apparaissent en bas a droite) ne permet pas
de reconstruire correctement I'énergie de cette gerbeneinge par un photon. La station dont les traces de FADC sont
représentées a gauche a également été choisie a enviram H208ceur pour nous permettre une comparaison avec la
station choisie ci-dessus pour la gerbe de proton. Lessraed=ADC observées dans cette station apparaissent plus
larges que dans le cas de la gerbe proton pour des caraqtésset une distance au cceur similaires, ce qui sera exploit
via le temps de montée du signal et le parametre de formedcka. 5)
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FIG. 4.5: Distribution du maximum de développement (en gjca gerbes simulées proton en bleu et photon en rouge
pour une énergie de0*® eV (AIRES). Leffet Landau-Pommeranchuk-Migdal déja néisa cette énergie conduit & un
maximum de développement beaucoup plus tardif en moyeruredes photons.

comportement des gerbes de photons convertis en compa@aisc celui de gerbes de photons
non convertis. La conversion aboutit a I'entrée dans I'apié@re d’'un groupe de particules élétro-
magnétiques qui se répartissent I'énergie du photon linitanombre de particules produites dans
la prégerbe dépendra de I'intensité du champ magnétiqgusvieeseB | et de I'énergie du photons
initial, ce qui conduit & une plus haute altitude pour la gegeconversion. La figure 4.7 donne
une répartition de I'énergie entre les particules de lagnigg pour des gerbes d@*’eV arrivant
perpendiculairement au champ magnétique terrestre auandeMalargiie. Comme les particules
de la prégerbe entrent dans I'atmosphére en portant ingillement une énergie beaucoup plus
basse que le photon initial, elles subissent I'effet LarBammeranchuk-Migdal de fagon beau-
coup moins marquée que celui-ci ne l'aurait subi en entransd’atmosphére. De ce fait, les
gerebes de photons convertis ont un développement beancoig profond que les gerbes de
photons non convertis. Le maximum de développement desmphabnvertis se rapproche donc
de celui des protons (fig.4.8).

Par conséquent, puisqu’en moyenne elles atteignent leximmen de développement avant de
toucher le sol (comme c’est le cas pour les gerbes hadra)igignergie des gerbes de photons
convertis sera correctement reconstruite avec les digoess standards d’Auger, contrairement
aux photons non convertis dont I'énergie sera sous estirn@efacteur 4 environ du fait de leur
développement plus tardif (cf. section 6.6). Dans un iriven énergieréconstruite de maniere
standard donné, une partie des gerbes non convertis sont donc sditgmpour des raisons d'ac-
ceptance, soit perdues car reconstruites a une énergitjiiles

Notons qu'aux plus “basses” énergies (ertd&®> et 1075 eV), ces différences de développe-
ment impliquent une saturation de l'efficacité de détecfilus rapide pour les gerbes de photons
convertis que pour les photons non convertis. Toutefoiprddabilité de conversion restant trés
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Photon UHE E=Ec

Production de paires b
ot

Magnstosphére

\o

Bremsstrahlung

Développement
de gerbe(s) atmosphérigue(s)

Atmosphére (100 km)

FiG. 4.6: Schéma de principe de l'interaction d’un photon ut@ate énergie avec le champ magnétique terrestre. Cette
interaction aboutit & la formation d’une cascadant I'entrée dans I'atmosphér€e phénomeéne aboutit a I'entrée dans
I'atmosphere de N particules se répartissant I'énergiehaigm initial et qui développeront donc une superpositien d

N gerbes dans I'atmosphére

faible sur cette gamme d’énergies, nous ne pouvons queldiffient mettre a profit cette particu-
larité pour la recherche de photons a I'heure actuelle.

Par contre, en utilisant le fait qu’au dessusl@€-> eV a efficacités comparables nous perdons les
photons non convertis dafeschaine de reconstruction standadiccause de leur mauvaise recons-
truction en énergie, nous allons pouvoir nous appuyer sffet' de conversion pour rechercher
une signature de la présence de photons d'ultra haute énpardes énergies supérieure)&->

evVv.

N.B. : Nous parlons ici de I'étude d’une autre signature gallecrecherchée pour I'établissement
de la limite supérieure sur la fraction de photons. Pour stabissement qui sera expliqué aux
chapitres suivants, la chaine de reconstruction utilisgéet@alement différente puisqu’adaptée a
la reconstruction de gerbes de photons non convertis (cfise6.6). Ce sont cette fois les photons
convertis que nous “perdons” a priori. L'effet de convernsiet la perte potentielle de candidats
gu’il implique dans ce cadre est alors traité comme une adioa a appliquer sur I'établissement
de cette limite supérieure et son impact sera évalué a lacsect3.
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FiG. 4.7: Exemple de distribution des énergies des photogaiiché et des électronsa(droite) dans 100 prégerbes is-
sues de photons d@®°eV, arrivant & Marlargiie de fagon perpendiculaire au chamgnétique local. (tiré de [Homola
et al., 2002])
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FiG. 4.8: Distribution du maximum de développement (en d)cde gerbes simulées de protons en bleu, de photons
non convertis en rouge et de photons convertis en vert paaiénargie dd 0%’ eV (AIRES). Leffet de conversion
devient non négligeable 80?° eV. La distribution des maxima de développement des ged@haotons convertis qui

a été ajoutée ici en vert, illustre un rapprochement du cotrepent des gerbes issues de protons.

4.7 SGNATURE SUR LES DIRECTIONS D 'ARRIVEE DES PHOTONS

Afin d’expliquer I'effet attendu, placons nous dans I'hyipéte ou I'ensemble des rayons cos-
miques a des énergies supérieurésla'® eV sont des photons.
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4.7. SIGNATURE SUR LES DIRECTIONS D’ARRIVEE DES PHOTONS

Dans le cas ou le photon se convertit dans le champ géomagegkt développement de la gerbe
est plus proche de celui d’une gerbe de proton. Il existe desdifférences substancielles pour la
détection et la reconstruction de gerbes de photons c@svetde gerbes de photons non convertis.
Comme nous pourrons le voir au chapitre 8 ou nous reprendemarguments et cette étude de
maniére plus précise. Dans un premier temps, dans ce @apiis reprenons simplement I'étude
proposée dans [Maurin, 2005] qui recherche une asymétrifsual sur le nombre d’événements
détectés au dela du seuil de conversion. Cette méthodeerspo$hypothése selon laquelle les
gerbes de photons convertis ont une énergie mieux recaagjue celle des photons non conver-
tis (qui est sous-estimée d’'un facteur 4 en moyenne, commes lFexpliquerons au chapitre 6).
Par conséquent, au-dela d’un certain seuil en énergietemdaiin excés de photons convertis par
rapport aux non convertis.

Le champ magnétique terrestre, au niveau du site sud d’Apgssede une inclinaison de 35 deg.
par rapport a I'horizontale (et une intensité de I'ordre 8e.d). Cette inclinaison va étre res-
ponsable d’une anisotropie sur les probabilité de conmengour les rayons cosmiques vus par la
détecteur de surface d’Auger. En effet, si nous rappel@ugéition 4.1, les photons arrivant avec
une orientation paralléle a I'orientation du champ tergese vont pas se convertir, il existe donc
un cone dans lequel la probabilité de conversion sera failpigori. Mais comme nous pouvons
le voir sur la schéma ci-dessous (fig. 4.9), une moitié du c@npourra pas étre observée. D’'un
point de vue du détecteur donc, il y aura une anisotropieesupiiobabilités de conversion. Elle
pourra alors se traduire par une anisotropie sur la dinectiarrivée en coordonnées locales des
événements aux énergies supérieur@8'&> eV pour les raisons que nous énoncions plus haut
(si ces événements toutefois sont des photons).

sud nord

Surface terrestre

FiG. 4.9: Schéma simpliste expliquant les anisotropies \gsilslur la probabilité de conversion pour un détecteur de
surface. La conversion étant moins forte le long du champetigue (soit de moins en moins forte a I'intérieur du céne
rouge) et un détecteur de surface ne pouvant observer qaetia pupérieure du céne, nous attendons une anisotropie
sur les probabilités de conversion.

Nous pouvons clairement voir cette anisotropie sur lesesade probabilité de conversion de
photons sur la figure 4.10. Ces cartes ont été calculéesiemlassle champ magnétique terrestre
a un dipdle. L'approximation dipdlaire est tout a fait saisante en premiere approche et nous
permet de plus d’effectuer un calcul analytique. Toutefp@ir plus de précision, il pourrait étre
utile de reprendre ce calcul avec les bases de données terdtional Geomagnetic Reference
Field (IGRF) qui tabulent entierement les valeurs prisgsl@ahamp géomagnétique et de tirer
ces cartes par une intégration pas a pas.
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Conversion Probability (Local Sky) Conversion Probability (Local Sky)

Energy : 10.00 EeV Energy : 25.00 EeV

Zi o E— 2.0 Log(%) Cio E— 2.0 Log(%)
Conversion Probability (Local Sky) Conversion Probability (Local Sky)
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FIG. 4.10: Carte de probabilité de conversion des photonsrd'tiaute énergie pout.,= 10EeV, 25EeV, 50EeV et
100EeV sur le site de Malargie ( Latitude : -35.22°, longitug69.28°). Le champ magnétique terrestre est simulé en
prenant simplement un dipdle. La zone délimitée en gragsepte la zone eh(35-60°) sur laquelle nous effectuerons
notre analyse pour I'établissement de la limite supérisurda fraction de photons d’'ultra haute énergi@&. pour la
lecture de ces graphes : le nord est en haut, sud en bas, ougsiche et est a droite. Le point central correspond a
0=0, les bords 2=90 (horizon)
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4.8. RECHERCHE D’UNE ANISOTROPIE NORD SUD DANS LE FLUX DES RBONS
COSMIQUES D’ENERGIE ULTRA HAUTE

Ainsi, par exemple, pour le site d’Auger, notre raisonneh®mplifi€ nous pousse a attendre
un exces d'événements en provenance du sud si les événetieepiiss haute énergie (compris
entre 50 et 100 EeV) sont des photons et si nous négligeomsrdion possible de signature sur E.

4.8 RECHERCHE D’'UNE ANISOTROPIE NORD SUD DANS LE FLUX
DES RAYONS COSMIQUES D'ENERGIE ULTRA HAUTE

Nous pouvons rechercher cette signature pour les plushéoeggies simplement en séparant les
évenements enregistrés par I'expérience Auger entrega@@04 et mars 2006 de facon a avoir
les événements provenant du nord du ciel d’'une part et lazeéwénts provenant du sud du ciel
d’autre part. Nous ne prendrons dans cette analyse que degm@@ents ayant un angle zénithal
inférieur & 60 deg (soit 14 événements au deld.de'” eV). Le résultat, donné a la figure 4.11,
ne permet pas de distinguer d’'anisotropie significativeeembrd et sud (5 evt provenant du nord,
9 du sud, les intervalles de confiance poissoniens a 68% Ctesunombres sont indiqués sur la
figure 4.11). Une autre étude similaire avait été menée ddasarin, 2005] avec un lot de don-
nées moins important. Elle semblait montrer une Iégeretnigie pour les événements provenant
du sud, toutefois pas de maniére statistiquement sigrécaivec I'accumulation d’événements
dont nous disposons a présent, nous ne confirmons pas ceéevation, et tendrions plutbt a
conclure a I'absence de signature liée a la conversion dephadans le champ géomagnétique.

Ce résultat peut étre comparé avec les résultats obtenudes/elonnées d’AGASA que nous
reprenons ici. La configuration du champ géomagnétique ta@sisphere nord nous permet
d’'attendre une anisotropie inverse, a savoir une accuionldtévénements plus grande au nord.
L'intensité du champ magnétique est également différeBted(7..T). Il est donc trés intéressant
de mener la méme étude sur les événements publiés d’AGASKlawde 4 10'Y eV [Hayashida
et al., 2000]. Les spectres intégrés nord et sud sont mositrda figure 4.12. Aucune asymétrie
significative ne peut étre observée.

Il semblerait, que ni dans le cas d’Auger, ni dans le cas d’SBket effet d’anisotropie lié a la
conversion de photons dans le champ magnétique terressatradservé sur le nombre d’événe-
ments si nous recherchons simplement une asymétrie ndrddswis verrons au chapitre 8 qu’une
recherche simple d’asymétrie nord/sud ne donne pas le pawffisant pour mettre en évidence
une signature liée a la conversion. Le comportement deggetb photons est tel qu’une diffé-
rence entre nord et sud ne peut que difficlement ressortinsNerrons en effet au chapitre 8 que
la signature de l'effet de conversion dont nous parlions em jplus haut (c’est-a-dire détection
privilégiée des photons convertis dans un intervalle emgémelonné), s'inverse pour les angles
zénithaux les plus grands. Lorsque la gerbe est trés imgliog sont les gerbes converties qui
voient leur énergie plus sous-estiméé que les gerbes noerties pour des raisons de développe-
ment et d’atténuation de la gerbe qui seront détaillées apitth 8. Nous ferons dans ce chapitre
une analyse a deux dimensions qui tiendra également corap@ngle zénithal.

Un autre type d'analyse plus raffiné consisterait chercloangbiner des informations sur le déve-
loppement de gerbes observées et des informations sutridution des événements en coordon-
nées locales (azimuth-angle zénithal) et donc leur prdit&abie conversion. Un tel traitement a
été proposée dans [Bertou et al., 2000], visant a confirnésedtuels candidats photons par leur
accumulation dans les zones de non conversion. C’est aulréans la configuration du site sud
d’Auger, nous chercherions un excés d’événements préadatacaractéristiques de développe-
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FiG. 4.11: Comparaison des spectres intégrés pour les évétemmmregistrés par le détecteur de surface d’Auger
(0 < 60°) (janvier 2004-mars 2006) provenant du nord (en bleu) eswll (en rouge). Les barres d’erreur indi-
quées correspondent aux intervalles poissoniens a 68%veaunde confiance sur le nombre d’événements mesuré.
La reconstruction en énergie repose sur la calibration I8Y6ride [Collaboration Auger, 2005d]. Aucune anisotropie
significative ne peut étre observée.
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FIG. 4.12: Comparaison des spectres intégrés pour les évéreABASA (¢ < 45°). Données extraites de [Bednarek,
2002]. Les barres d’erreur indiquées correspondent aaxviales poissoniens a 68% de niveau de confiance sur le
nombre d’événements mesuré. Pour les plus hautes éndagies/énements proviennent en majorité du sud. Cette
accumulation est trop faible pour étre statistiquementiaative.
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ment d'une gerbe de photon non converti et provenant du mreic{ion du champ magnétique
en coordonnées locales). Il serait trés intéressant ddotuled’Auger de poursuivre cette étude
et de comparer les probabilités de détection de gerbesmatesoentre le site sud d’Auger et le site
Nord, dans le Colorado, qui a une configuration de champ ntiggieétotalement différente (102
W, 37.7 N, B=53.T). Elle nous permettrait de faire une vérification indégarid de ce que nous
aurons fourni avec le site sud d’Auger. Récemment, I'éaditéud’utiliser la complémentarité des
deux sites pour tester certains scénarios de distributtomatiére noire ultra lourde a méme été
évoquée [Homola et al., 2006].
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CHAPITRE 5

RECHERCHE DE PHOTONS AVEC
L' OBSERVATOIRE PIERRE AUGER

Le développement trés tardif des gerbes issues de photosisgaie leur faible teneur en muons
les distingue trés fortement des gerbes de protons. Il estplossible de rechercher des gerbes de
photons parmi une population hadronique majoritaire aveiosirument tel qu’Auger :

— d'une part en s'appuyant sur I'observation de leur déymapent longitudinal, technique utili-
sée par I'analyse hybride présentée au chapitre précédent;;

— d'autre part, par les caractéristiqgues enregistrées gaction au sol. Nous avons montré au
chapitre 4 par des études phénoménologiques qu'il étailgesd’utiliser les informations
recueillies par le détecteur de surface a cet effet.

Au cours de ce chapitre, nous présenterons les premiéasséda notre analyse, a savoir la dé-
finition de variables discriminantes a partir du détecteusufface d’Auger, leur choix ainsi que
les optimisations pour la reconstruction. Nous nous ist&®ns également ici aux particularités
du détecteur de surface d’Auger dans le cadre de la rechdecpbotons d'ultra haute énergie.
L'analyse statistique a proprement parler ainsi que lagdtats seront présentés au chapitre suivant.

NB : Afin d'illustrer notre propos, nous utiliserons ici poles gerbes hadroniques uniqguement
des simulations de protons dans notre exposé. Ce n'est emaas une hypothese de notre part
concernant la composition de la majorité des rayons cosesqux énergies les plus hautes. Ce
choix de représentation correspond au cas le plus “défablerapouvant étre observé. En effet,

notre discrimination se base sur les caracteres de dévelmgmt et la composition du front de

gerbe, comme nous l'avons expliqué au chapitre 4. Or, tdetegerbes issues de noyaux ont en
moyenne un développement plus précoce et une proportioruensnplus importante que celles

d’une gerbe de proton. Aussi le fait de comparer des gerb@hdns simulées uniquement a des
gerbes de protons nous donne un point de vue conservatdnklgue pour tout ce qui concernera

I'établissement de la limite a proprement dire, ce dont npaderons au chapitre suivant, nous

ne nous appuierons jamais sur des simulations de protonss Momparerons directement les

données prises par I'observatoire Auger a des simulatioagldotons, ce qui comme nous le
repréciserons nous permetrra d’étre indépendants de thypethése concernant la composition
“tout venant” des rayons cosmiques d’ultra haute énergie.
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CHAPITRE 5. RECHERCHE DE PHOTONS AVEC L'OBSERVATOIRE PIEERUGER

5.1 CONSTRUCTION DE VARIABLES D 'ANALYSE POUR LE DETEC -
TEUR DE SURFACE

Afin de pouvoir établir les bases de notre analyse, il comvderdéfinir les variables reconstruites
avec le détecteur de surface que nous utiliserons ainsequatement que nous leur appliquerons
afin de pouvoir les utiliser pour la discrimination hadr@®tons. Pour cela apres avoir donné un
apercu général de la chaine de construction des varialoles,nmous consacrerons successivement
a chacune des quantités apportant potentiellement uneiafimn sur la nature du rayon cosmique
primaire. Ensuite, nous expliquerons les choix effectu@s fes variables d’'analyse, a la lumiére
notamment des contraintes de notre traitement statistidoes présenterons également comment
ces différentes variables seront combinées entre elleggomettre les développements présentés
au chapitre 7.

5.1.1 FRRINCIPE GENERIQUE DE CONSTRUCTION DES VARIABLES DISCRIMIN ANTES
ET QUANTITES UTILES A LEUR SELECTION

DE LA VARIABLE BRUTE A LA VARIABLE DISCRIMINANTE

Les différentes variables discriminantes que nous préasrti-dessous sont construites a partir
de variables “brutes” que nous mesurons a partir du détedeesurface au cours de la reconstruc-
tion des événements. Elles subissent ensuite toutes le m&iteenent pour passer de la variable
mesurée a un ensemble de variables discriminantes cdastduipartir de ces variables. Nous
nommerons toutes ces variables discriminaritegse prononcant “kirt), les variables d’or. Les
différentes variables discriminantésque nous aurons construites a partir des variables mesurées
pourront ensuite étre utilisées pour étre combinées comésepté dans la section 5.2 ou directe-
ment pour I'analyse présentée au chapitre 7.

Toutes les variables dont nous parlons ci-dessous étardié@es au développement de la gerbe,
elles sont dépendantes de ce que nous appelerons “l'agegdlke’. Nous définirons I'age d’une
gerbe commeX,,; — X4 OU X, correspond a I'épaisseur d’atmosphére traversée parhe ger
pour atteindre le sol. Ainsi, sk est I'épaisseur standard de I'atmosphére prise verticaiem
au dessus d’'un point de la surface terrestre8(0 g.cm 2), X,,; = Xo/cosf) du fait de I'in-
clinaison de la gerbe. L'age d’'une gerbe détectée au solndége la nature et de I'énergie du
rayon cosmique primaire et I'inclinaison de la gerbe. Aupsur pouvoir utiliser nos variables
dans I'optique de la discrimination proton/photon nousotksvnous affranchir des effets en E et
f pour ne garder de cet effet d’age que ce qui nous rend sersikldifférences liées a la nature
du rayon cosmique primaire : concernant la dépendandt elfe est évidente et explicite dans
la définition de I'age. Par ailleurs, si nous nous rappelamplement qu’un rayon cosmique de
grande énergie produit une gerbe qui atteint son maximunédelabpement plus profondément
dans I'atmosphére qu'un autre de nature identiqgue maisdjénplus faible, nous pouvons com-
prendre aisément que la deuxiéme quantité a laquelle nausrdepréter attention lorsque nous
voulons corriger I'age de la gerbe pour accéder aux efféssdila nature du rayon cosmique pri-
maire va étre I'énergie reconstruite.

Nous déterminons donc la variation de la variable brute eation de I'angle zénithal, d’'une part,
ainsi que de I'énergie reconstruite d'autre part (cf. figse2, 5.8, 5.11, 5.13. Les deux effets ont
été représentés indépendamment pour plus de clarté). Mowusns alors ajuster une fonctidn

Isignifiant or (métallique) ou doré en japonais
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qui rendra compte de ces variations. La seule suppositiemqus ferons ici sera de construire
comme le produit d’'un polynéme en E et d'un autredene qui nous donne la forme :

F(E,0) = Pol(log E,ng) x Pol(cosf,ny) (5.1)

ou les polynémes sont de degig=1 etny=2. Nous effectuons cet ajustement sur les variables
reconstruites pour lesimulations de photonsomme nous le montrons sur les figures listées ci-
dessus. La variable issue des simulations ainsi que labl@r@onstruite a partir des données
sont ensuite divisées par la loi trouvée. Le résultat sere d@ moyenne 1 constante pour les
photons et de moyenne différente de 1 pour les données. beadg’appuyer sur les photons est
parfaitement motivé par la suite de la chaine d’analys@muotent parce que, ce faisant, nous nous
rendons indépendants de la distribution angulaire et dutigpen énergie des photons d'ultra haute
énergie (qui sont a priori inconnus) pour |'établissemenndtre résultat . Nous reparlerons plus
en détail de ces deux points au chapitre 7. Notons touteéjgsici brievement que les variations en
E etd des variables provenant des données seront potentiellaiffiénentes de celles observées
pour les photons simulés. Nous aurons donc des variatien#tagtes sur les variables issues des
données aprés division par la loi 5.1. Par conséquent, tebles discriminantes construites pour
les données vont encore dépendre de E ét Notre pouvoir discriminant entre hadrons et photons
dépend donc encore légérement de la zon@) @ans laquelle nous nous placerons. Cet effet n’a
pas d'impact sur notre analyse puisque pour un événementiréest calculée avec I'angle et
I'énergie reconstruits pour ce dernier. La comparaisonadgokition de chaque événement pris
individuellement a la distribution des photons, qui seflisée au chapitre 7 pour I'établissement
de la limite supérieure sur la fraction de photons integteedeformation.

Nous nommerons finalemerit le logarithme de la variable décorrélée obtenue. Ce pagsage
le logarithme est simplement choisi car celui ci a un congroant plus gaussien. Son utilisation
permettra donc un traitement plus simple des variablesidis@mntes® résultantes dans la suite
de l'analyse.

Nous pouvons simplement résumer ces opérations menanbagsgction de la variable discri-

minante® par I'équation :
v
%, =1lo 5.2
Lo (F(E, e>> 62

Avec I définie ci-dessus a I'équation 5.1:ehommant de maniére générique une variable brute
gue nous aurons a traiter (courbure du front, temps de montée descente du signal ou facteur
de forme). Les histogrammes depour les photons simulés ainsi que pour les données pour les
différentes variables v sont montrés sur les figures 5.35512, 5.14 dans les parties précisant les
spécificités de reconstruction correspondantes a chaaigesvariables. Ce sont ces variables
discriminantes® que nous suivrons ensuite lorsque nous combinerons deblesriou que nous
nous appliquerons la suite de la chaine d’analyse pourdietton d’'une limite supérieure.

QUANTITES VISANT A L "EVALUATION DE LA QUALITE D ’UNE VARIABLE

Afin de pouvoir choisir les variables discriminantes lessphalaptées a I'analyse statistique et a
ses contraintes, nous évaluerons deux quantités sur lEsgoeus pourrons nous appuyer. Tout
d’'abord, afin de quantifier le pouvoir de séparation moyestamrt entre I'ensemble des données
et des simulations de photons pour chacune des varigbjemus utiliserons ufacteur de mérite

f. Cette quantité donne I'écart moyen entre deux distribstidune quantité construite, ici, pour
les données et un jeu de photons simulés en tenant comptardesrk de ces derniéres. Pour le
calculer, on renormalise I'écart mesuré entre les moyedesgslistributions par la somme quadra-
tique de leurs largeurs. Dans le cas par exemple ou nous congpdeux distributions obtenues
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pour une variable discriminanté , I'une pour les données, I'autre pour des gerbes de photons
simulées, le facteur de mérite est donné par I'expression :

[ (Baaa) — ()

V UdataQ + O—WQ

Le pouvoir discriminant moyen d’une variable ne sera taisgpas la seule quantité sur laquelle
nous devrons nous baser pour fonder une analyse optimales doons également a considérer
limpact de l'utilisation de chacune des variables sur $emble statistique auquel nous avons
acces. En effet, si par exemple une variable nécessite md giambre de stations pour étre re-
construite correctement, I'acceptance aux photons de migtiecteur sera grandement diminuée
en ajoutant ces criteres de qualité. De facon logique, sbielme d’événements sur lequel nous
nous basons est plus faible, la limite établie sur le flux detqis d’ultra haute énergie est moins
contraignante pour une période de prise de données fixéecBxains intervalles d’énergie (les
plus bas), I'établissement d’'une limite supérieure au fleplkotons d’ultra haute énergie devien-
dra méme impossible. (voir a ce sujet la section 6.2). Auss variable ayant un facteur de mérite
relativement modeste et menant a une forte réduction detiatgjue utilisable devra par exemple
étre mise a I'écart.

f (5.3)

Cetimpact sur I'acceptance globale du détecteur peut éametifié treés simplement en considérant
une efficacitée définie comme le rapport du nombre d’événements pour leguehtiable est
correctement reconstruite et du nombre total d’événenpagsant les criteres de déclenchement
classiques (dans notre cas, ce sont des événements passaoiditions de trigger T5).

cut

€= Ni@i (5.4)

evt

La sélection des variables discriminantes les plus adsgt€analyse que nous proposons ici ré-
side donc en la recherche d’'un optimum entre le pouvoir sépar entre données tout venant et
photons pour une quantité donnée et les contraintes poaésa ponne reconstruction.

Pour chacune des quantités reconstruites présentantéuétipbur l'identification du rayon cos-
mique primaire, nous associerons donc une variable dis@ime: construite comme nous I'ex-
pliquions & la section précédente. Nous calculerons adeteur de mérite ainsi que I'efficacité
relatives a chacune de ces variables discriminantes. laél détces reconstructions est donné au
cours des parties suivantes.

5.1.2 (COURBURE DU FRONT DE GERBE
RECONSTRUCTION DE LA COURBURE DU FRONT DE GERBE

La reconstruction géométrique de la gerbe repose sur 3tipdit que nous avons décrit au

chapitre 2. La derniére étape, rappelons-le, repose gustianent d’'un front de gerbe dont la

courbure est variable selon la station concernée mais aveentre de courbure fixe. Les prin-

cipes géométriques de cette étape de la reconstructiorraggmelés sur la figure 5.1. En fin de

reconstruction la grandeur que nous définirons comme ldbooeiassociée a I'événement corres-
pond a la valeur de la courbure prise par le front & la posd®tiimpact du coeur de la gerbe.
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FiG. 5.1: Définition géomeétrique de la reconstruction de la lbotg du front avec ajustement de courbure variable.
La variable “courbure du front” définie pour un événementdédinie comme la valeur prise par la courbure au point
d’'impact du cceur de la gerbe

Comme nous l'avons discuté au chapitre 4, nous pouvonsearsieia courbure qu’elle nous per-

mette de discriminer les gerbes hadroniques des gerbesidsyphotons du fait de leur développe-
ment tardif. Nous recherchons en tant que candidats phdem&onts de gerbe particulierement
courbés, correspondant a ces développements profonds.

Sur la figure 5.2 sont représentées I'ensemble des donmésgjae les simulations photons pour
la courbure “brute” issue de notre reconstruction. Noustaisons alors la variable..,,, selon

la méthode expliquée au cours de la section 5.1.1. Leshlitiths des®..,,., pour les données,
les simulations de protons et les simulations de photonisdenmées sur la figure 5.3.
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FiG. 5.2: Evolution de la courbure de gerbes simulées photanso(ege), proton (en bleu) et des données (en noir) en
fonction ded, I'angle zénithal de la gerbé @auchég et en fonction de I'énergiea(droite).
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E > 1; 35 < theta < 60
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FiG. 5.3: Comparaison des distributions @e., ., pour des photons simulés (en rouge), les protons simulésléen
(AIRES+EasySim) et les données passant les critéres diggpailir la reconstruction de cette variabf&:rcnyp > 1
EeV et35° < 6 < 60°. Les coupures angulaires ont été choisies pour des rai&mwtegtance motivées au paragraphe
6.2

POUVOIR DISCRIMINANT MOYEN DE LA COURBURE DU FRONT DE GERBE PO UR LA RE-
CHERCHE DE PHOTONS ET IMPACT DE L 'UTILISATION DE CETTE VARIABLE SUR LA STA -
TISTIQUE ACCESSIBLE A L 'ANALYSE

La figure 5.3 montre un pouvoir discriminant exploitablererftadrons et photons comme nous
I'attendions du point de vue de la phénoménologie des gelreasalcul du facteur de mérite entre
les distributions de®.,., pour les données et les simulations de photons dghrel.9, ce qui
est tout a fait encourageant.

Etant donnés les paramétres libres dans la derniére étdpectaine de reconstruction géomé-
trique, la reconstruction correcte de la courbure du frengerbe requiert au minimum 4 stations.
Pour éviter certains problemes de convergence du fit, nausuaiderons méme une station sup-
plémentaire soit 5 stations. En effet, dans le cas par exemples stations entrant dans I'événe-
ment sont cocycliques dans le plan du front de gerbe, noeenéions une dégénérescence pour
I'ajustement du front courbe (cf. [Billoir, 2002c]). La ne@te d’'une station supplémentaire pour
la reconstruction réduit grandement le nombre de cas sggtype de dégénérescence et aboutit
dans tous les cas a une meilleure reconstruction.

Toutefois, cette exigeance réduit de facon drastique tstite des événements auxquels nous
avons acces, ce qui sera priori un désavantage pour ktidis de#..,,.,. Ainsi, dans I'hypothéese
ol nous imposons 5 stations pour la reconstruction des gamis, I'efficacité = 25%. Ce fac-
teur est relativement faible et constitue un point négatifain dans I'appréciation de la courbure
lors du choix de nos variables d’analyse si nous souhaitbiiseu la plus large gamme d’énergie

104



5.1. CONSTRUCTION DE VARIABLES D’ANALYSE POUR LE DETECTEURE
SURFACE

possible.

Nous devrons par ailleurs considérer les possibles praséta reconstruction pouvant mener a
I'existence de queues de distribution non gaussiennea suintité®..,.,. La présence éventuelle
d’'un fond hadronique génerait en effet la mise en place dlimige supérieure, d'autant gu'il
nous est impossible a I'heure actuelle de I'évaluer avecsimalations de détecteur. Dans ce cas
précis, nous devons par exemple nous assurer que le passégatdde gerbe est correctement
évalué. Nous reprendrons cette discussion pour I'ensetislgariables a la section 6.4. Toutefois,
notons déja ici que la courbure sera particulierementtsugete type de grandes fluctuations, ce
gui demandera une étude pour 'amélioration de sa recatisnu

5.1.3 \ARIABLES LIEES A LA FORME DU SIGNAL ENREGISTRE DANS LES CUVES
DU RESEAU DE SURFACE

DEFINITION D 'UNE VARIABLE BASEE SUR LE TEMPS DE MONTEE DU SIGNAL DANS LES
CUVES POUR UN EVENEMENT

Dans une cuve du réseau de surface d’Auger, le temps de mdatémgnal, M., peut étre
défini comme l'intervalle en temps au cours duquel le signgdgré passe de 10% a 50% soit
Mgt = tso — t19, COMMe Nous pouvons le voir sur la figure 5.4.

200506300054 station 334 d = 1879 m zeta =11.000789
400 ‘ ‘ ‘

300

200

FADC channels

100

1H111H1l1H11lHlllHllHlllHlllHll

THTTTHT‘THTTTHT‘THTTHTT‘HTTTHTT

200 300 400 500 600
time bins (25 ns)

FIG. 5.4: exemple sur une station de la définition du temps de éeatht signal

A partir de ces valeurs, il nous faut alors définir une vagajibbale basée sur cette quantité qui
sera attribuée a I'événement. Pour cela, nous nous bassmoles)/,;,; mesurés dans les stations
comprises entre 300 et 2500 m du cceur de la gerbe, comme nmasiteons sur la figure 5.5.

La prise en compte de la distance au coeur de la gerbe estieksdats de la définition pour
I'événement d’'une variable reposant sur les temps de mal#gaignaux. (ce sera également le
cas pour les autres variables basées sur la forme du sigegligné dans les stations). Il faut en
effet prendre en compte la variation naturelle d’étalentgnsignal attendue lorsque nous nous
éloignons du cceur de la gerbe. Cette variation provient dwf@ pour les stations se trouvant
loin du ceeur, I'épaisseur du front de gerbe augmente (ieistalalition des temps d’arrivée des
particules est plus large) et le nombre de particules diemd@mipar I'atténuation de la composante
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électromagnétique des particules du front. Par conségleesignal enregistré par nos détecteurs
est plus fragmenté et plus long.

Evt 200506300054
1000 IIIIIIII T I IIIIIIIII I T T T T T T T L] T | |||||||||
| a0= o.0000 Poinss Bruts + T
| ai= 0.1378 Poinis corriges des asymetries E ]
r| a2= 0.0602 Afuesterment lineaire 7
800 1 RT1000= 0.1378 —]
| ASYM= 0.4369 -
600 ]

Rise Time (ms)
oy,
2

S

0 1000 2000 3000 4000
Distance au coeur (m)

FiG. 5.5: On ajuste sur led/s;,: une fois corrigés des effets d’asymétrie une fonction lineéfdd). Cette fonction est
interpolée & 1000m pour prendre la valeur définie comie;

Avant de pouvoir extraire une valeur définie pour I'événenpam ajustement sur ces points, nous
devons également considérer un effet d’asymétrie sur llesinsadeM,,,; mesurées. Cet effet
est relativement complexe. Pour le comprendre, le lecteurra se référer notamment a [Bertou,
2001] qui en explique le principe plus longuement, ainsada Silva, 2004]. La présence d’'une
asymétrie sur la valeur du signal intégré est relativemaailef & comprendre pour des gerbes
présentant des angles zénithaux modérés (comme c'est igi)c&Sest un effet quasi purement
géométrique a relier simplement au flux de particules de lbeggaversant une cuve donnée, ce
qui est illustré a la figure 5.6.

En ce qui concerne les asymétries sur le temps de montéerhl,sig autre aspect de cet effet
est a ajouter, car nous nous intéressons ici a la distribdis temps d’arrivée des particules dans
une cuve donnée et non plus uniqguement a la valeur intégréggdal. Comme souligné dans
[Da Silva, 2004] au cours d'une étude portant sur les asyesétbservables sur le signal intégré
dans le cas idéal de cuves sphériques, si la composante queaté la gerbe n’est pratiquement
pas affectée par un parcours plus long dans I'atmosphénme ambnt et aval de la gerbe, la compo-
sante électromagnétique, elle, est sensible a cette céstiparcours supplémentaire. Elle subit
un léger effet d’atténuation qui commence a étre sensibieggeands angles. Si, pour des angles
modérés, cet effet est négligeable par rapport a I'effetrdggtion de la surface de collection
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Aval Aval Amont Amont

FiG. 5.6: Effet d’asymétrie sur le signal intégré. Les partisud’écartent en moyenne d’un anglée I'axe de la gerbe.
Ainsi, la surface de collection des particules est diffézesi la station considérée est en amont ou en aval de la gerbe
(Scotr = Stopcosa + Siarsina 00« = @ £ n suivant que la station se trouve en amont ou en aval de la)gerbe

de la cuve en ce qui concerne la valeur du signal intégré,rd aéanmoins une influence sur
le temps de montée du signal. En effet, la composante mue@iclors tendance a dominer sur
la composante électromagnétique atténuée donnant des tanmontée du signal plus courts.
Par ailleurs, un deuxieme effet s'ajoute. Les chemins gtides d’'étre suivis par les,e™, e
sont plus nombreux dans le cas d’'une interception en amaen gqual de la gerbe, aboutissant l1a
encore a un raccourcissement du temps de montée en aval.

Par conséquent, comme nous le résumons grossierementfiguiréa5.7 qui propose simplement
un exemple de deux traces de FADC d’un méme événement, rtens@ts un temps de montée
M4 plus long en aval de la gerbe qu’en amont.

Pour tenir compte de cet effet d’'asymétrie, nous effectuorgustement sur le¥/,;,; en fonction
de la distance au cceur de gerbe en suivant une modélisatiméelpar :

Mstar = ar. (1 + Beos(Q)) (5.5)

ol « et 3 sont les paramétres que nous cherchons a ajuster, r laddigieria station au cceur de
la gerbe, et son angle azimutal projeté sur le plan de la gerbe.

Précisons que lors de l'ajustement,Né,;,; de chaque station est pondéré par le signal intégré
enregistré par cette derniére, prenant ainsi en comptaulgsiditions sur la mesure du signal dans
chacune de ces stations. En effet, plus le signal intéget seta faible (pour cette gamme en
énergie et theta en comparaison de ceux accessibles pauwties variabless) plus les mesures de
temps de montée du signal seront sensibles au bruit corréapbau passage de muons isolés par
exemple. Il faudra donc donner plus de poids aux stationstayefort signal dans la construction
de la variable pour I'événement. Cette derniére est aldisid€omme étant la valeur attendue a
1000 m de distance du cceur de la gerbe (jgor90° si nous reprenons I'équation 5.5 a 1000 m).
Cette variable sera appelée par la suifg,;. Les variations dé\/.,, avec I'angle zénithal d’une
part et I'énergie d’autre part sont représentées sur lagigL.

Nous construisons a partir de la variable définie pour I'énéent)/..,., une variable discriminante
s en décorrélant de ces deux effets et en prenant le logaritteni@ quantité obtenue comme
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200506300054 station 330 d 2187 m zeta —-30 710537

200 [
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time bins (25 ns)

200506300054 station 384 d 2076 m zeta —124 15995
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FiG. 5.7: pour I'événement 200506300054 deux stations sedrtiwvdes distances comparables du cceur illustrent les
effets d’asymétrie sur le temps de montée du signal. Laost880 (en haut) est en amont de la gerbe et la station 384
en bas est en aval (traces non calibrées). Les correctiomgpbeffet correspondent au passage des marques noires aux
marques rouges sur la figure 5.4. On pourra retrouver legigrsgaeprésentées ici sur cette autre figure correspondant
a I'événement en s'appuyant sur leurs distances au cceurlge dennées ici.

détaillé a la section 5.1.1.
Les histogrammes obtenus potis; pour les données, les simulations de protons et les sirongati

de photons sont représentés sur la figure 5.9.

POUVOIR DISCRIMINANT DU TEMPS DE MONTEE DU SIGNAL POUR L 'ANALYSE PHOTON

Cette variable posséde également au vu de la figure 5.9 untigbide discrimination entre pho-
tons et protons simulés tout a fait intéressant, comme natteridions de par les considérations
empiriques dont nous faisions part au chapitre précédenfatteur de mérite entre données et
photons pour cette variable seule peut ici étre estirfié=al.s.

La reconstruction correcte de cette variable requiertueritent 3 stations au minimum pour étre
effectuée (exigence correspondant en fait a la recongtrudu cceur de la gerbe. Il n'y a pas
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FiG. 5.8: Evolution deM.,. pour des événements réels, des gerbes simulées photomsi¢en et proton (en bleu) en
fonction ded, I'angle zénithal de la gerbé @auchg et du logarithme de I'énergié droite).

E > 1; 35 < theta < 60
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FiG. 5.9: Comparaison des distributions @&, pour des photons simulés (en rouge), des protons simuldsi€ah
(AIRES+EasySim) et les données passant les critéres diggpailir la reconstruction de cette variabf®:rcrnyp > 1
EeV et35° < 0 < 60°.

de minimum requis explicitement pour la reconstructioniMg,;). Pour des raisons de qualité
de reconstruction de cette variable et des autres pararddria gerbe toutefois, nous ne sélec-
tionnons que les événements touchant 4 stations et plusoRséquent, I'efficacité atteinte pour
I'utilisation des données lorsque nous choisissons cetiable est de = 41%.
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TEMPS DE DESCENTE DU SIGNAL DANS LES CUVES

La construction de®p suit exactement la méme démarche que la reconstructicigda partir
d’une variable définie pour la statidd.;,; = tgo — t50 SOit I'intervalle de temps au cours duquel
le signal intégré passe de 50 a 90%, ce qui est illustré pagueefi5.10.

200506300054 station 334 d = 1879 m zeta —1 1.000789

400 £

300 &

200

FADC channels

100 &

200 300 400 500 600
time bins (25 ns)

FiG. 5.10: Exemple sur une station de la définition du temps deetiés du signal

On obtient tout d'abord une variable pour I'événemBnt; qui dépend encore une fois de I'éner-
gie et de l'inclinaison de la gerbe, via son age, comme noowlarons sur la figure 5.11.
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FiG. 5.11: Evolution deD.,; pour les événements réels, des gerbes simulées photorsu@®) et protons (en bleu)
en fonction dé&, I'angle zénithal de la gerbé& @auchg et du logarithme de I'énergié droite).

On peut ainsi définir une variable, (cf. fig. 5.12) pour I'événement, dont nous pouvons égale-
ment définir le pouvoir discriminant = 1.5. La discrimination obtenue sur le temps de descente
du signal est donc moins forte que celle provenant du tempaatgée ou de la courbure. La
reconstruction de j, repose exactement sur les mémes conditions que la recctiwtrde & ;.
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De ce fait, I'efficacité e de ces deux variables (ainsi queatamétre de forme du signal, comme
nous le verrons ci-dessous) est identique. Ici encore 41%

E > 1; 35 < theta < 60
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FIG. 5.12: Comparaison des distributionsﬁgt pour des photons simulés (en rouge), des protons simulésgen
(AIRES+EasySim) et les données passant les critéres digégpailir la reconstruction de cette variab:;cnys > 1
EeV et35° < 0 < 60°.

PARAMETRE DE FORME DU SIGNAL

Nous utilisons ici une variable définie par J.W. Cronin [Gngr2003]. Le choix du parametre de
forme de la trace FADC pour la discrimination de gerbes sglee photons est motivé par les
mémes considérations empiriques que les deux variableégegtes.

La définition choisie pour le parametre de forme dans un@sta¢pose sur la valeur du signal
enregistrée jusqu’a un certain temps,,, qui dépend de la distance cette station au cceur de la
gerbe (une fois encore pour tenir compte de I'effet de difutiu signal avec I'augmentation de la
distance au cceur de gerbe).

o Slim
tat Stot
ou Sy représente la valeur totale du signal intégrégt, représente la valeur du signal intégré
enregistré entre le début du signal et le temps lihjtg défini comme

600 x d

— 1
1000m

d étant une fois encore la distance de la station considéréecar de la gerbe.

Le parametre de forme mesuré sur une station va égalemesitpeomettre de caractériser si le
signal enregistré donne une trace compacte, ce qui est degtee présence d’'une composante

Fs

(5.6)

tlim -

s (5.7)
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muonique. Pour un photon par exemple nous rechercehrorisages peu compactes et donc de
petits parametres de forme. L'information recherchée stidenc comparable a celle que nous
obtenons par le temps de montée du signal. Toutefois, ldrcotisn de cette variable est plus
subtile que celle du temps de montée car on prend ici en coptutela mesure dans chaque
station |'étalement naturel attendu le signal lorsqu’adagne du cceur de la gerbe.

Selon les mémes principes que ceux expliqués pour le temp®die du signal, on ajuste I'évo-
lution Fy;,: en fonction de la distance au point d'impact de la gerbe eantecompte des effets
d’asymétrie et on définit une variable pour I'événement ptarpolation a 1000m. Les variations
de F,,; en fonction de I'angle zénithal et de I'’énergie de la gerbar pes données et des simula-
tions protons et photons sont données sur la figure 5.13.
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FiG. 5.13: Evolution du parametre de forme des événements dilggerbes simulées photons (en rouge) et protons
(en bleu) en fonction de, I'angle zénithal de la gerb& @auchg et du logarithme de I'énergié droite).

Nous pouvons alors évaluer le pouvoir discriminant d'uréalde construite a partir du parametre
de forme du signali . Les distributions comparées pour des simulations de psabde photons
sont représentées sur la figure 5.14. Celui ci est foet (1.6). De surcroit, I'efficacité e est assez
bonne ¢ = 41%) tout comme pour le temps de montée du signal, les conditlemsconstruction
du parametre de forme sont identiques a celles de la reactistr de I'événement lui méme.

5.1.4 BVALUATION DE LA FRACTION DU SIGNAL LIEE AUX MUONS

Le réseau de détecteurs de I'observatoire Pierre Augermegp@as, comme nous I'avons souli-
gné plusieurs fois, d’avoir une mesure directe de la comyesauonique de la gerbe comme peut
le faire I'expérience AGASA. En effet, dans une station tégparticule chargée laisse un signal
et notre détecteur n'est pas concu pour pouvoir discriminetype de particule en particulier : le
signalCerenkov résultant du passage d’une particule chargégme sas sa nature. Sur la trace de
FADC le signal laissé par un muon unique traversant la cuveregulse montant trés rapidement
et décroissant de fagon exponentielle avec une constartéganbs de 70 ns (liée a la propagation
de la lumiéreCerenkov et sa réflection sur les parois de la cuve). Unecpitde la compo-
sante électromagnétique laisse également un signal &diertiéveloppe une cascade individuelle
(comme elle le ferait dans un calorimétre) en entrant damsiv@. Ce sont alors les particules
chargées de cette cascade qui laissent un sigeegnkov global de quelques nanosecondes de
largeur (cela apparait comme discret pour notre détecigiysapseéde des pas en temps de 25ns).
Toutefois, lorsque nous observons le passage d'un froned®egla composante électromagné-
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FiG. 5.14: Comparaison des distributions%p pour des photons simulés (AIRES+EasySim) en rouge, lesmsot
simulés (AIRES+EasySim) en bleu et les données passamitkres de qualité pour la reconstruction de cette variable
Mémes coupures en énergies et en andle icny, > 1 EeV et35° < 6 < 60°.

tique arrive avec une densité plus forte que la composantamieue (pour les stations proches du

coeur. Loin du coeur la composante électromagnétique estiégét il ne reste que la composante

muonique). Par ailleurs la moyenne de la distribution emgda@eles particules électromagnétique
est plus basse que celle de la distribution en énergie deasnAassi, nous pourrons rechercher
les muons dans notre signal comme des pics ressortant didrfdomé par le gros des particules
électromagnétiques superposées. Ce n’est pas une défilittbement sans équivoque, car nous
pourrions prendre une particule tres énergétique de lgepelgctromagnétique de la gerbe pour
un muon. C’est une des raisons pour lesquelles nous ne ppegpérer compter directement les
muons. Ce que nous construirons sera plutdt une tentatdwaldation du caractére muonique
d’'une gerbe, pour cela tout en étant conscients de cettetion, nous associerons le comptage
de muons au comptage de pics de forte amplitude présentsadaace. Il suffirait donc a priori si
les traces étaient une succesditen discrétiséele muons de déconvoluer les traces de FADC de
cette exponentielle et de compter les pics de Dirac cordgous. C'est le principe de I'évaluation
de la composante muonique. Toutefois la mise en place estphapliquée.

— D’une part, la densité de particules est telle prés du ceslargkrbe que le signal enregistré dans
les stations les plus proches du coeur (souvent saturé mérpejmet pas d'isoler correctement
les particules. Nous avons une sommation de traces qui m@nee@assage par un filtre forment
un continuum gue nous ne pouvons pas exploiter par comptage.

— Par ailleurs, les muons sont beaucoup moins hombreux guEatéicules électromagnétiques,
ils se superposent donc avec un fond important, et il estgpaéruent difficile de distinguer et
de caractériser clairement le signal laissé par un muon.

— D’autre part, pour les stations trés éloignées du cceur glerk, le passage d’un muon est une
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condition sine qua non pour déclencher I'acquisition étlmné la faiblesse du signal intégré.
Aussi d’'un point de vue du comptage des muons, ces statidrésvees sont totalement biaisées
par le déclenchement. Il est donc dangereux de s'appuyeresudernieres pour évaluer des
variables relatives a I'événement.
Malgré ces difficultés nous pouvons tenter de donner unmastin de la composante muonique
d’'une gerbe atmosphérique qui nous servira dans le cadees pié ce travail a I'identification du
rayon cosmigue primaire.

CONSTRUCTION DE LA VARIABLE REFLETANT LA COMPOSITION MUONIQ UE DU FRONT
DE GERBE POUR UN EVENEMENT

FILTRAGE DES TRACES

Avant d’élaborer une variable pour I'événement il convidetdéfinir tout d’abord ce que nous
allons observer dans les stations du réseau qui auront @thées par la gerbe. Comme nous
I'expliquions plus haut, le principe ici est de déconvollgrtraces de la constante de temps liée a
I'acquisition par une cuve du signal laissé par un muon aficoteptabiliser les pics correpondant
a leur passage. On détermine par la la partie de signal [iéenaions de la gerbe. L'algorithme
de filtrage présenté dans la note [Billoir, 2002b] permet éeodvoluer la trace de FADC (hous
prenons pour noyau de convolution une exponentielle dgsantee /™ avecr ~ 70 ns oud

est le pas en temps de notre acquisition soit 25ns). Un exedeplrace avant et apres filtrage est
donné sur la figure 5.15.

Initial PMT Trace : Event 200506300054 Station 337

100

Counts
i N
S

-20 . . .

200 250 300 350 400
Time sample

Deconvolved PMT Trace : Event 200506300054 Station 337

Counts

111l llllllllllllllllllllllll

-50 . . .

200 250 300 350 400
Time sample

FiG. 5.15: Exemple de déconvolution d'une trace FADC afin d'tfiam les structures (pics) signant le passage de
muons.
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SURFACE

DETERMINATION DU RAPPORT SIGNAL MUON SUR SIGNAL POUR UNE STAT ION

La trace filtrée est ensuite lue depuis le temps de dépargdalst jusqu’a 2.ps aprés cet instant
en recherchant les pics isolés définis sur deux intervaliedsmps se détachant significativement
du piedestal les entourant. Cela peut étre écrit tres simgiésous la forme :

Avec au pask :

Sk,pz’c = A;C + A;c-i-l

5.8
Skbst = Ap_1 + Aj s (.8)

Ou les A sont les amplitudes des pics apres filtrage. Oniifiermiors un pic si :
Sk,pz’c > BSk:,bsl et Sk,pz’c > 0.3 VEM (5.9)

L'unité choisie pour la mesure de signal est, nous le rapsele VEM (Vertical Equivalent Muon)
qui correspond au signal enregistré pour un muon vertiggétsant une cuve du réseau Auger.
L'amplitude d’un pic est alors définie comme= A; + A;,_1 — (A; + A;42). Une fois la détection
effectuee, la somme des amplitudes des pics est définie céinme

La valeur deS,, augmente en fonction de la distance au cceur et de l'inctinage la gerbe
(atténuation de la partie électromagnétique de la gerbegtte variable est capable de reproduire
correctement le contenu en muons du front de gerbe, nousatieusions a ce qu’elle prenne une
valeur plus faible pour une gerbe de photon que pour une gieripeoton.

CONSTRUCTION DE LA VARIABLE RELATIVE AL 'EVENEMENT

La construction de la variable relative a I'événement daiirt compte des problemes de super-
position et de biais de trigger évoqués au début de cettmseBtour ce faire, nous ne pouvons
considérer les stations que dans une zone limitée en déstaarcrapport au cceur de la gerbe. Il
est évident que cette “zone utile” va varier avec I'énergdigirclinaison de la gerbe. Nous ne
pouvons donc pas le définir de facon fixe et choisirons plugdtalailler sur un intervalld\d =
800m pris autour d'une distance d moyenne définie empirigméomme :

(d) = 470+500 log(S(1000)) pour 6 = 35" et (d) = 1000-+500 log(S(1000)) pour € = 60°

(5.10)
On interpole linéairement en fonction d¢cos # entre ces valeurs pour les autres angles.
Ensuite, a partir des stations sur lesquelles nous pouwahseg unS,, dans cette zone utile (dont
le nombre est donné ci-dessous Pa¥,. .x), hous pouvons définir empiriqueme’b’g“t tel que :

1 dmaa: d 3
Sevt — S (d —_— 511
“ 7 Natat,ok d_%; u(d) (1000) (.11)

Ou le terme e% a pour but de prendre en compte la variation naturell§,den fonction de la
distance au cceur de la gerbe.

Cette quantité‘ﬁ”t doit également étre recorrigée en tenant compte de I'éetgle I'inclinaison

0 de la gerbe. En effet, pour une gerbe ayant une énergie phes(é donc un signal & 1000m,
S(1000) plus grand), le nombre de muons pouvant étre démdosana plus grand toutes choses
égales par ailleurs. De méme, I'angle zénithal de la gerbeeaincidence sur le comptage des
muons, ces derniers étant plus aisés a isoler pour les galsesiclinées. Nous établissons alors
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une paramétrisation supplémentaire valable pour I'enkedds gerbes en nous appuyant sur des
simulations de protons, comme nous pouvons le voir sur lagigulé.

b

FIG. 5.16: Sﬁ“t en fonction de S(1000) pour différents angles zénithaaxgduchg corrigé de cet effet en angle
zénithal @u miliey, puis de I'effet en S(1000})(droite) pour des simulations de protons.

La variable discriminante associée a la quantité de mmfﬁé peut alors s'écrire :

(5.12)

5(1000) \ ™
evt evt
Xu :Su x( )

(cos )15

Elle nous fournit une variable brutﬁﬁ“t qui permet d’avoir un apercu de la teneur muonique
d’'une gerbe. Les histogrammes de cette variable pour desagions de photons, des simulations
de protons apparaissent sur la figure 5.17.

La séparation entre protons et photons ne semble pas stdfisan/u des histogrammes de la
figure 5.17 pour pouvoir espérer utiliser cette variablestl probable que notre évaluation de la
composante muonique ne soit pas suffisament précise powipoendre compte des différences
attendues entre des gerbes de hadrons et des gerbes desphimos n'avons donc pas poursuivi
plus avant l'utilisation de cette variable.

Le détecteur de surface d’Auger sud s'il est trés sensibjgagsage de la composante muonique
(notamment grace a la conception de son déclenchement)rmefppas une bonne évaluation
guantitative de cette composante, méme si nous pouviossnrablement espérer en cette voie.
En effet, il semblerait que nous soyons difficilement capalol'extraire une quantité d’'informa-
tion suffisante pour permettre I'identification du rayonro@gue primaire. Bien sdr, il va sans dire
gue l'installation de compteurs de muons résoudrait diraent ce probléme. Nous pourrions, par
exemple, avoir une évaluation directe de la densité muenig des scintillateurs enterrés sous
les stations de tout (dans l'idéal) ou au moins d’'une pattieédeau du détecteur de surface (ce
qui est plus réaliste). Cette amélioration pourrait éteewtiée pour le site Sud d’Auger pour une
trés petite zone de détecteur mais ne sera pas effectuéearmaxsnir proche.

Un autre moyen sans doute d’améliorer nos performances @onsaine (en utilisant les mémes
techniques que celles dont nous disposons a I'heure agtgelfait peut-étre d’augmenter notre
résolution en temps a l'intérieur des traces FADC, soit auger la fréquence d’'acquisition du
signal pour passer a 100MHz. Ainsi, nous pourrions utildes zones du réseau touchées par
la gerbe qui nous apparaissent a I'heure actuelle comme mtinaam de traces et améliorer
grandement nos capacités d’évaluation de la composanteiqugo

2Nous utilisons des simulations produites pour un ensemategtes discrets (0,25,36,45, 53 et 60 degrés). Chaque
angle est représenté par une couleur différente sur cettedeégraphes.
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FiG. 5.17: Comparaison des distributions &g"* pour des photons simulés (AIRES+EasySim), des protond&imu

5.2 COMBINAISON DE PLUSIEURS VARIABLES DISCRIMINANTES
PRINCIPE D'UNE ANALYSE EN COMPOSANTES PRINCIPALES

Variable Bourv Bt Bopape By
Facteur de mérite 1.9 1.8 1.6 1.5
efficacité (%) 25 41 41 41

TAB. 5.1: Résumé des facteurs de mérite existant entre leghdisdns de photons et données pour les différentes
variables d’analysé prises individuellement. Lefficacité donne la proport@sdonnées passant les critéres de qualité
inhérents a la reconstruction d’'une variable en particuies quantités sont évaluées pour des populations ayant un
énergie supérieure a 1 EeV et un angle zénithal compris 8&te¢ 60°

La table 5.1 récapitule les performances moyennes desetiffés variablest utilisées séparé-

ment. Nous disposons donc de quatre variables qui ont unopodigcriminant suffisament fort

pour étre exploitées dans le cadre de la recherche de phdidirs. haute énergie. Notre inté-
rét serait d’exploiter simultanément ces différentesalaés afin d’établir la meilleure approche
possible des effets liés a la composition du rayon cosmigumeape, augmentant encore notre
pouvoir discriminant moyen.

La combinaison de variables nous offre en outre la pogsitilk réduire les queues de distribution
des données sur les variables d’analyse. En effet, lesdewts” de reconstruction sur des gerbes
hadroniques qui les rendraient trés proche du comportediene gerbe issue de photons pour
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une des quantités, ne seront pas nécessairement renquuirésme autre quantté

L'utilisation d’'une combinaison de tout ou partie de cestopiaariables semble donc de facon
évidente, préférable a I'utilisation d’'une seule des gtémtpermettant pour plusieurs raisons
I'établissement de la meilleure limite possible sur lati@tde photons d’ultra haute énergie avec
le détecteur de surface. Nous combinerons donc les vasidtd@alyse au travers d’une analyse
en composantes principales comme décrit ci-dessous.

5.2.1 PBRRINCIPE DE L’ANALYSE EN COMPOSANTES PRINCIPALES

L'idée centrale de I'analyse en composantes principalesie@séduire la dimensionnalité d'un
ensemble de données corrélées entre elles tout en cortsenvaraximum d’'information sur la
variation contenue dans I'échantillon. En effet, ce queppse ici I'analyse en composantes prin-
cipales est de transformer I'ensemble de nos variables erouvel ensemblelds composantes
principaleg tel que ces derniéres soient décorrélées entre elles elleusoient ordonnées de
facon a ce que les premiéres (dans notre cas ce sera la@negniére) contienne un maximum de
l'information présente au départ simutesles variables.

Nous ne donnerons ici qu'une description succinte desrdiifés étapes conduisant a I'établisse-
ment de ce nouvel ensemble de variables. Pour plus de réiaice sujet, on pourra consulter
[Joliffe, 2002] ainsi que [Idl, 2002] qui présente précigdrla procédure que nous avons utilisé.
L'utilisation de la base des vecteurs propres de la matigceadariance nous permettra de nous
placer dans un nouveau systeme d’axes qui sera tel que npleiterons au mieux I'orientation
principale du “nuage” a N dimensions de nos variables erastiia tendance donnée par la corré-
lation de ces derniéres, effectuant ainsi une “rotatiors’ales par rapport auxquels nous décrivons
nos variables. La valeur propre trouvée quantifie la paradmVariance décrite par I'orientation
donnée par le vecteur propre correspondant. Nous pourinsiscadonner les vecteurs propres
dans I'ordre donné par les valeurs propres qui classe @&ssehdances observées dans les don-
nées de la plus forte a la moins forte. Ainsi, si la premiédewapropre est trés supérieure aux
suivantes, nous pourrons ne garder que la composantepai@ajui correspond a la projection
des données dans I'espace déterminé par le premier vectgurep

Trés simplement si nous nous appuyons sur un exemple meitgel deux variables uniquement,
cette rotation est illustrée sur la figure 5.18 au paragraphant lors du passage du systéme de
variablesX, et X; aux X" et X7,

Dans le cas général, la matrice de covariance d’'un ensereblarébles est simplement donnée
par :

var(Xy,X1) cov(Xq,X2) ... cov(Xy, XN)
c_ cov(X9, X1) war(Xa, X2) ... cov(Xa, Xn) (5.13)
cov(zn, 1) .. cov(zy,xN)
avec bien sir pour un échantillon de n réalisations d'unielvke X :
X X)X - X
var(X) = 2iz ( ) ) (5.14)

n—1

3La réduction du bruit hadronique sur I'établissement danété sur la fraction de photons d’ultra haute énergie est
cruciale, comme nous le discuterons au chapitre 7. Nousiautans tous les cas par ailleurs une démarche visant a
améliorer la reconstruction des quantités brutes foupaede détecteur. Elle est présentée a la section 6.4.
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et si nous recherchons la covariance entre X et X :
Z?:l(Xi — X)(Yz - Y)
n—1
Une fois que les vecteurs propres de la matrice de covariamicété déterminés, il suffit de re-
projeter les variables de départ dans chacun des sousessgéfinis par les vecteurs propres.
L'ordonnancement sur les valeurs propres de la matrice deriemce, permet de classer les vec-
teurs propres de la matrice de covariance par ordre d’irapoet Ainsi, les variables transformées
contiendront une partie de moins en moins grande de l'indion sur la corrélation des variables
de départ en suivant cet ordonnancement et sont décorpéesnstruction. Les variables conte-
nant la plus grande quantité d’information relative a la€lation des données de départ (valeurs
propres les plus fortes) seront appelées les composaintegpples.

cov(X,Y) =

(5.15)

Dans le cas de I'exemple donné sur la figure 5.18, nous aumrsuhe matric& x 2. La valeur
propre correspondant au premier vect&ilt*” sera tres grande devant la seconde correspondant
au vecteurtX“". Nous pourrions donc ici choisir de projeter nos donnée$ae X", ce qui
nous donnerait une trés bonne description du probleme todeiisant sa dimensionnalité et en
exploitant la corrélation des données.

Dans le cadre de notre chaine d’analyse, cette méthode aougfpra de construire une variable a
partir de 2, 3 ou 4 des grandeurs reconstruites par le détesgesurface. Nous pourrons alors ef-
fectuer une analyse unidimensionnelle en utilisant la amapte principale. Les figures illustrant
le resultat de ces combinaisons sont données sur :

— La figure 5.19 pour la combinaison de.,,..,, s

— Lafigure 5.20 pout,,.,, £y, £ et

— Lafigure 5.21 pour I'ensemble des 4 variables.

5.2.2 APPLICATION AUX VARIABLES D 'ANALYSE UTILISEES POUR LA RECHERCHE
DE PHOTONS : CONSTRUCTION D’UNE VARIABLE DISCRIMINANTE

L'utilisation de I'analyse en composantes principales @aspermettre de combiner plusieurs va-
riables du détecteur de surface en maximisant la covarimtee les différentes variables construites
pour un échantillon composé de phot@tsle protons simulés. Rappelons qu’en choisissant de se
placer selon I'orientation qui maximise la covariance, s10ptimisons également de fagon évi-
dente la séparation entre protons et photons et donc ohtiendn meilleur pouvoir discriminant
par I'utilisation de plusieurs variables combinées quel’pétisation d'une seule d’entre elles, ce
qui peut étre observé par comparaison des histogrammedigera5.19. Par ailleurs la réduction
de la dimensionalité du probleme a une seule composanteartanpla quasi totalité de l'infor-
mation (comme nous le montre la figure 5.21) va nous permetfeectuer de facon simple la
chaine d’analyse proposée pour I'extraction de la limifgsieure sur la fraction de photons UHE.

Pour construire une variable combinée, nous utiliseromsamalyse en composantes principales
avec en entrée les différentes variabfe§(® ..., ® 1, £ p, &) provenant de la reconstruction
gue nous choisirons d’introduire dans la chaine d’analyse.

Deux écueils doivent étre évités lors de I'utilisation denklyse en composantes principales. En
effet, du fait de sa construction, la rotation effectuéeépeahdre de facon évidente de la statistique
entrant dans les échantillons de protons et photons stilidgur éviter cela, nous prenons garde a
utiliser le méme nombre de protons et de photons simenéntrée de notre chaine d'analyse.
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FiG. 5.18: Populations de protons (en bleu) et photons (en jodgyes le plan défini paémm et &,,. De nou-
veaux axes de représentation peuvent étre choisis parsenaycomposantes principales, reprenant les directions de
corrélation principales de I'ensemble des points. lls sadigués ici (label “new”)
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FiG. 5.19: En haut :histogramme des variables discriminantes liées a la coaiit....,) et au temps de montée du
signal (Xas). En bas :histogramme des variables de sortie de PCA (on se place &gl6ti et X1"°" indiqués sur la
figure 5.18)
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Par ailleurs, mais cela n’est pas notre cas ici, 'analyseoemposante principale est relativement
sensible a la dispersion des variables. En effet, si sedowe X, par exemple, les populations de
photons et/ou de protons étaient trés dispersées (pantadpséparation de ces populations selon
traxe passant par le centre des distributions), le résulii@nu de cette maniere serait totalement
biaisé. L'utilisation de I'analyse en composante print@pst donc adaptée ici car nos distributions
ne sont pas pathologiques. Toutefois il convient de garderegard critique sur I'utilisation de
cette méthode dans le cadre général.

5.2.3 SNTHESE ET CHOIX DES VARIABLES D 'ANALYSE

Nous commenterons ici les 3 exemples choisis pour I'utibsade 2, 3 ou 4 des variables (res-
pectivement représentés sur les figures 5.19, 5.20, 5.2%)tables ci-dessous reprennent, pour la
premiere, les facteurs de mérite mesurés pour les variatl@sduelles dans la configuration de
coupures adoptées apres les études d’'acceptance du défettsection 6.2). La seconde donne
les résultats obtenus pour les 3 exemples de combinaisésiho

Les coupures utilisées ici sont celles qui seront prises [petablissement de la limite supérieure
sur la fraction de photons. Les coupures en angle zénitnales® mémes que celles adoptées a la
section précédentdq < 6 < 60). Par contre nous requerrons une énergie minimale plug haut
E >10'88 eV. Les valeurs sont donc naturellement différentes desipbes présentés plus haut.
Par ailleurs, nous indiquons sur la premiére table I'efftéaassociée aux différentes variables
individuelles dans le cadre ou nous choisissons de nousrptiEns cette zone en énergie et en
angle zénithal. De facon évidente, comme nous nous int@ressdes énergies plus grandes que
lors de nos tests généraux, les efficacités de reconstutie différentes variables deviennent ici
trés comparables.

Variable Pewrv Evm Br %D

Facteur de mérite 2.1 20 16 1.6

efficacité (%) 56 56 56 56
Combinaison de variables Bowrvt By BowrtButRr  RopotRytRp+Rp
Facteur de mérite pout pc a0 2.6 2.7 2.4

L'ajout de % a la combinaisor:..,,,, &), nous permet d’augmenter le facteur de mérite existant
entre données et photons simulés si nous comparons lessfigure et 5.20. Les variables),

et & si elles sont naturellement treés corrélées étant donnéedastruction ne véhiculent donc
pas une information exactement redondante. Elles nousegtenmh un gain sur la discrimination
hadrons/photons lorsque nous les associons.

L'ajout du temps de descente du signal ) a la combinaisont....., ;% ;% qui est illustrée
lorsque nous passons de 5.20 & 5.21 se traduit par une légréeespr le facteur de mérite. Il est
toutefois difficile d'interpréter cette dégradation dediagirecte.

Pour conclure, sur la zone (8), les efficacités de reconstruction des différentes vargaétant trés
comparables, nous nous baserons uniquement sur le faetewérite mesuré pour les distributions
de % pc 4o entre données et photons. Nous choisirons donc la combinaies trois variables
Bouro s 2277 B p pour nous permettre d’établir une limite supérieure surdation de photons
d’ultra haute énergie dans la suite de I'analyse présentébapitre 7.
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FiG. 5.20: En haut :histogrammes pour des protons simulés (en bleu), des ph(darrouge) et les données (en noir)
de 3 variables discriminante$(..., 1, 2 5). Les facteurs de mérite indiqués sont calculés entre &slitions
des données réelles et de photons simulés pour la zor® @hpisie par étude de 'acceptance (EL6*58 eV et

35 < 6 < 60°). En bas :Résultats obtenus avec ces mémes simulations pour la foojeelon les 3 composantes
principales. La grande majorité de Iinformation pour Iaaimination proton/photon est contenue sur la premiére
composante, pour la variabi pc 0. La combinaison de ces variables permet une augmentatisibge du facteur
discriminant entre données et photons p@uscAo par rapport a n'importe laquelle des variables prise derfaco
individuelle.
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FiG. 5.21: En haut : histogrammes pour des protons simulés (en bleu), des phéémnrouge) et les données (en
noir) des 4 variables discriminante® (..., =, 25,2 r). Les facteurs de mérite indiqués sont calculés entre les
distributions des données réelles et de photons simuléslaaone (E,f) choisie par étude de I'acceptance (E >
10'%% eV et35 < 6 < 60°). En bas :Résultats obtenus avec ces mémes simulations pour la fioojeelon les 4
composantes principales. La grande majorité de I'infoimmapour la discrimination proton/photon est contenue sur
la premiére composante, pour la variable-c 40. La combinaison de ces variables permet une augmentatisibte

du facteur discriminant entre données et photons @g@m par rapport a n'importe laquelle des variables prise de
facon individuelle.
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CHAPITRE 6

SPECIFICITES DE LA
RECONSTRUCTION DES GERBES
PHOTONIQUES DANS LE CADRE DE
L’UTILISATION DU DETECTEUR DE
SURFACE D’AUGER

Naivement, il est trés facile de concevoir le probléme pasdgreconstruction des gerbes initiées
par des photons : comme nous pouvons le voir sur la figure Befygreinte” au sol d’'une gerbe
de photon sera nettement réduite par rapport a celle d’uree gk proton de mémes caractéris-
tiques initiales. La réponse du détecteur aux gerbes dephesst donc naturellement différente.
La conception du détecteur a été efectuée pour idée prladgaétection de hadrons au-dela de
10'8-2eV. Pour les énergies les plus basses les cuves vont dorteoftrespacées pour permettre
une efficacité de détection totale des photons. Par ailléesschoix effectués pour la chaine de
reconstruction que je qualifierai souvent ici de “classidqie&st-a-dire faite dans I'’hypothese de
la détection de gerbes hadroniques) pourront mener a uneamsaueconstruction des gerbes de
photons. Concernant I'évaluation de I'énergie du rayommiqse primaire par exemple, nous de-
vrons mettre en place une reconstruction spécifique de fag@stimer I'énergie de facon juste
dans 'hypothese ou celui-ci est un photon.

Nous avons choisi de rassembler ici les particularités dengruction qui ont été développées
en plus de la reconstruction des variables d’analyse afirodeqir établir de fagon correcte une
limite supérieure sur la fraction de photons d'ultra hautergie. Nous présenterons donc tout
d’'abord les études d’acceptance pour le détecteur de sulfAciger, puis les études concernant
la reconstruction en énergie des gerbes photon. Enfin, n@semerons également les travaux
effectués dans le but d’améliorer la qualité de reconsomaies variables discriminantés pré-
sentées au chapitre précédent. Ces études permettronimetd la réduction du bruit de fond
hadronique rencontré lorsque nous cherchons a étable régultat.
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CHAPITRE 6. SPECIFICITES DE LA RECONSTRUCTION DES GERBES®FONIQUES
DANS LE CADRE DE L'UTILISATION DU DETECTEUR DE SURFACE D'AUER

6.1 ACCEPTANCE DUDETECTEUR DE SURFACE D’AUGER AUX GERBES
ISSUES DE PROTONS

L'acceptance du détecteur de surface de I'observatoireePhaiger pour les événements courants
(hadroniques) est saturéel@!®> eV. C'est a dire que 100% des gerbes hadroniques d’énergie
supérieure ou égalei®!'®5 eV qui traversent le réseau de surface sont détectéese queisoit

leur inclinaison. On peut également dire alors que la sarédiective de détection du réseau est de
100% si nous exprimons cela d’'un point de vue de I'expositi@ndétermination de I'exposition

du détecteur de surface peut étre calculée directementiages données, ce qui est développé
dans [Allard et al., 2005b]. Pour des raisons de cohérermes ne donnerons ici qu'une carte
donnant I'efficacité de reconstruction de gerbes de protavisc les critéres de qualité que nous
exigeons pour I'analyse) simulées en fonction de I'éneggige I'inclinaison de la gerbe (fig.6.1)
pour simplifier la comparaison avec les études menées sphégens.

Acceptance to proton for curv avg_risetime avg_shape (Aires/EasySim) for quality cuts

II.0

Log(E)

0.5 0.6 0.7 0.8 0.9 1.0
Cos(Zenith Angle)

FiG. 6.1: Acceptance du détecteur de surface d’Auger pour déegele protons dans le cadre ou nous exigeons 5
stations déclenchées ainsi qu’une reconstruction cerdectemps de montée du signal, de la courbure et du parametre
de forme

Nous ne considérerons jamais les plus basses énergiasefinés a10'%° eV) pour la recherche
de photons notre détecteur ne permettant pas une recdistrfiable des gerbes issues de pho-
tons d’énergie aussi faible comme nous allons le montrente@ant.

Notre acceptance effective aux protons sera naturelleaffattée par les coupures de qualité que
nous pouvons imposer lors de la sélection des événemenitefdis, si nous ne cherchons qu'a
évaluer le nombre de rayons cosmiques tout venant détezidsuthe certaine gamme d’énergie,
comme nous le ferons pour I'établissement de la limite sapéer sur la fraction de photons d’ultra
haute énergie, nous n’effectuerons pas de coupures deéégiNdius pourrons donc nous servir du
fait que nous ne perdons aucun événement du spectre dessdahode la détection.

Par contre, ce n'est pas le cas pour les gerbes de photonsedqudrticularités abaissent nota-
blement la sensibilité de notre détecteur. Nous aurons dah@luer la sensibilité de ce dernier
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6.2. ACCEPTANCE DU DETECTEUR AUGER POUR LES GERBES ISSUESFHOTON

aux gerbes de photons, en ajoutant par ailleurs les cotgsdigées a la bonne reconstruction des
variables discriminante$ .,,.,, £y et £p.

6.2 ACCEPTANCE DU DETECTEUR AUGER POUR LES GERBES IS
SUES DE PHOTON

L'efficacité de détection du réseau de surface d’Auger a ddseg de photons peut étre évaluée
a I'aide de simulations. Nous utilisons pour cela un jeu detqis simulés sans conversion avec
le générateur AIRES puis EasySim pour la simulation détectéous avons commencé par une
étude sans poser aucun critére de qualité sur la reconstrae ces événements. Pour cela nous
avons évalué le taux de déclenchement produit par ces geirbetees a divers angles et éner-
gies. Le résultat est donné par la figure 6.2. La sensibilitéétecteur de surface d’Auger pour
des gerbes de photons est donc moins bonne qu’aux protondumilasses énergies et pour les
gerbes quasi verticales, qui sont insuffisament dévelapgeeéclenchent donc I'acquisition plus
difficilement.
ILO

‘H 0.6

Acceptance to photon no cuts  (Aires/EasySim)

0.0
05 0.6 0.7 0.8 09 10
Cos(Zenith Angle}

FiG. 6.2: Efficacité de détection brute des gerbes photon noveces pour le détecteur de surface d’Auger. (Chaine
de simulation : Aires+EasySim). Le lissage de la carte dstgapar interpolation entre les nceuds Br(donné en
EeV) etcos 6 pour lesquels nous possédons des simulations (reprégpamtéss points).

Cette carte a éteé réalisée sans tenir compte du phénoméamveesion des photons dans le champ
magnétique terrestre. En effet, la probabilité de congardie photons dans le champ géomagné-
tique pour la configuration de Malargiie ne devient impogante pour des énergies supérieures
a 107 eV. Or, nous sommes a I'heure actuelle limités par la failleumulation des données
du détecteur de surface d’Auger dans cette gamme d’énergie gouvons fonder une analyse
portant sur la fraction de photons d’ultra haute énergie.

Dans un deuxiéme temps, nous pouvons requérir certaidgsesite qualité sur les événements
photon simulés lorsque ceux-ci ont pu déclencher le déteate qui conduira a une acceptance
effective qui est celle que nous devons considérer lors ddsep ultérieures de I'analyse. Par
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exemple, nous pouvons demander que ceux-ci déclenchenbias #stations, ce qui améliore
grandement la qualité de la reconstruction de la gerbe eérgéf€nergie et reconstruction de la
géomeétrie de I'événement) ainsi que celle des variablesidimantes dépendant de la forme du
signal en particulier. Dans le cas ou nous choisissondidertia courbure, nous devons demander
cette fois 5 stations au minimum pour assurer une recottistnuoptimale du front de gerbe et
donc de cette quantité. La carte en ¢t de I'acceptance obtenue dans ces conditions pour des
photons est représentée sur la figure 6.3. La carte d’aceep@3 correspond donc directement a
la sensibilité que possede notre détecteur a des gerbestdagp(a gauche) et photons (a droite),
de facon a ce que les quantités reconstruites soient daéjsaffisante pour permettre la discri-
mination hadron/photon et permettre I'établissement @’limite supérieure.

Acceptance to photon for curv avg_risetime avg_shape (Aires/EasySim) for quality cuts

Log(E)

0.5 0.6 0.7 0.8 0.9 1.0
Cos(Zenith Angle)

FiG. 6.3: Acceptance du détecteur de surface d’Auger pour déegele photons dans le cadre ou nous exigeons 5
stations déclenchées ainsi qu’une reconstruction cerdectemps de montée du signal, de la courbure et du paramétre
de forme

En nous appuyant sur les cartes 6.3 et 6.2, nous pouvons Hoisiraine zoned, E) sur laquelle
la sensibilité de notre détecteur est suffisante pour poegpiérer la détection de photons.

Nous choisirons pour la suite de I'analyse de ne nous irgéregu’a des gerbes d’'énergie supé-
rieure a10'88 eV et dont 'angle azimutal est supérieur a 35°, soitd < 0.82. Lefficacité de
détection n’étant pas totale pour la zone choisie, nousodewen tenir compte lors de I'établisse-
ment de la limite supérieure sur la fraction de photons paaateur correctif. Nous I'établirons
en utilisant de nouveau cette carte, comme nous I'explangau chapitre 7.

6.3 LES SPECIFICITES DE LA RECONSTRUCTIONEN ENERGIED 'UN
PHOTON UHE POUR LE DETECTEUR DE SURFACE

La reconstruction en énergie du rayon cosmique primaire aagéseau de détecteur de surface
comme celui d’Auger se base sur la mesure de la distribusitgmdle du signal. Plus précisément,
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POUR LE DETECTEUR DE SURFACE

on peut se baser sur le signal enregistré par le détectewe distance donnée du cceur afin de
paramétriser I'évaluation de I'énergie de la gerbe atmésghe. Pour la configuration du réseau
d’Auger, on a pu montrer que la distance optimale pour effactette paramétrisation se trouve
étre a 1000m du cceur de la gerbe. C’est a cette distance gieckestions du signal enregistré
par le réseau de surface d’Auger sont minimales lorsque passons d’'une gerbe a une autre.
Ainsi, nous pouvons paramétriser la reconstruction deefgie a partir dus(1000) de la gerbe.
Ce dernier est déterminé en prenant la valeur a 1000m dettddimn latérale de signal qui est
obtenue par ajustement des sighaux enregistrés par lemstaiuchées par la gerbe en fonction
de leur distance au coeur.

La paramétrisation permettant de reconstruire I'énergitadjerbe peut alors étre choisie de plu-

sieurs fagons dans le cas d’Auger :

— En utilisant des simulations de gerbes et de détecteurdiablir la relationS(1000) — E, ce
qui est fait de facon usuelle pour les réseaux de surfacetil@era alors éventuellement une
évaluation du signal a une autre distance que 1000m. Ce dépi@ndant éminemment de la
géométrie du détecteur). Bien évidemment, cette méthadeéasssensible a la qualité de la
simulation et de la modélisation des gerbes et donc notamaowerextrapolations des sections
efficaces hadroniques aux énergies d’Auger.

— En utilisant les événements hybrides pour la calibratioéreergie. C’est le choix qui a été pris
pour la présentation des premiers résultats d’Auger lota denférence ICRC 2005. [Collabo-
ration Auger, 2005d] et présenté au chapitre 2.

Dans le cas de la reconstruction en énergie de gerbes phatmrsreposons nécessairement sur

l'utilisation de simulations. Il parait donc justifié de sengander si la méthode de calibration

classique basée sur les simulations de protons est adapi@i ce cas. Par ailleurs lorsque nous
consideérerons les événements tout venant, nous utiliséaaconstruction en énergie basée sur
les événements hybrides.

6.3.1 WN BREF RESUME DE LA RECONSTRUCTION EN ENERGIE “CLASSIQUE”
CALIBREE SUR UN ENSEMBLE DE SIMULATIONS POUR LE DETECTEUR DE
SURFACE D’AUGER

Reprenons ici brievement le principe de reconstructionmengie “classique” présenté au chapitre
2 lorsque la calibration se base sur l'utilisation de sirtioies. Le détail d’'une étude menant a
I'établissement d’'une paramétrisation pour la reconstocde E basée sur des simulations de
protons est présentée dans [Billoir, 2002a].

Dans le cas d'une chaine de simulations AIRES+EasySim, pausons rechercher une fonction
liant I'énergie aS(1000). De fagon évidente, nous pouvons nous attendre a ce queeetion
soit dépendante également de l'inclinaison de la gerbegpeile signal déposé par le front de
gerbe dépend directement de I'épaisseur d’atmospheérerses. Aussi, dans le cas général, le
S(1000) estimé pour une gerbe inclinée sera moins grand que celwirgnpsur une gerbe verti-
cale de méme énergie initiale.

Les figures 6.5 confirment que dans le cas des protons nousmourouver une fonction de
(S(1000),0) nous permettant de reconstruire I'énergie de la gerbe.lidx pous pouvons voir la
relation entreE et S(1000) empiriquement comme une loi de puissance, telle que celieit
indépendante deos €. Ainsi on aura dans le cas des protons :

E = f(cosf) x S(1000)~%9 (6.1)

129



CHAPITRE 6. SPECIFICITES DE LA RECONSTRUCTION DES GERBES®FONIQUES
DANS LE CADRE DE L'UTILISATION DU DETECTEUR DE SURFACE D'AUER

Ou S(1000) est donné en VEM el en EeV. On peut alors trouver une forme analytique pour
f(cos @) en utilisant un Monte Carlo, comme par exemple dans [Bjl002a] qui donnait une
premiere approche de ce travail. La puissance de la lontefiél 000) & £ est principalement ce
qui nous a intéressé ici, la fonctigi{cos #) absorbant simplement I'effet lié a 'inclinaison de la
gerbe. Le développement des gerbes protons est donc ted duomi de gerbe qui est enregistré
au sol permet une reconstruction juste de I'énergie.

6.3.2 LE PROBLEME DE LA RECONSTRUCTION EN ENERGIE DES PHOTONS

Les différences de composition et de développement d’'uriegke hadron comparée a une gerbe
de photon rendent, non seulement les facteurs de conversaia surtout les choix méthodolo-
giques que nous venons de présenter inadaptés a la rectiostrde I'énergie de gerbes photo-
niques.

L'estimation correcte de I'énergie d'une gerbe photon éshel importance cruciale pour pou-
voir évaluer la fraction de photons sur le flux de rayons cgsies ultra hautes énergies. En effet,
nous devons pouvoir étre capables de comparer les gerbdstmg aux gerbes de hadrons sur
un intervalle en énergieommundonné. La mise en place d’'une évaluation juste de I'énermgge d
gerbes photons constitue d’ailleurs sans doute le poirtikedglicat de I'analyse dans le cadre de
l'utilisation du détecteur de surface.

Si nous abordons la reconstruction d’'une gerbe photon maiween utilisant la reconstruction
classique présentée ala section 6.3.1, comme montré sguta 6.6, nous aboutissons en moyenne
a une sous estimation d’un facteur 4 de I'énergie du rayomizpge primaire (cf. fig. 6.7).

La multiplication directe par un facteur 4 de I'énergie oivie dans le cadre “classique” ne donne
pas de résultats satisfaisants, comme nous pouvons lewda fgure 6.7. En effet, la résolution
en énergie reste de I'ordre de 34% et la distribution degwdiffces relatives entig,,..;. et E,..

est trés peu gaussienne. Nous devons donc nous penchemdepfas approfondie sur la mise
en place d’'une reconstruction spécifiqgue aux gerbes isguplsatons afin de pouvoir reconstruire
correctement I'énergie d'un candidat photon et donc pawétablir correctement des informations
concernant la fraction de photons d’'ultra haute énergieedmergie donnée.

6.3.3 TRAITEMENT A L 'AIDE D’'UNE TECHNIQUE DE DECONVOLUTION
PRINCIPE

Dans un premier temps, nous avons tenté de résoudre cerppBENS reposer sur une recons-
truction spécifique. Pour ce faire nous avons tenté de détgvles énergies reconstruites pour
pouvoir retrouver des énergies vraies photon connuese @ethode est largement utilisée en
physique des hautes énergies afin de corriger des dis®itidaites par divers effets du détecteur
sur une mesure [Unger, 2005], [Hoecker and Kartvelish#®96]. Elle repose sur la construc-
tion de matrices de passage permettant d’'aller des éneegiesstruites aux énergies vraies en se
basant sur des simulations. Nous pouvons écrire ce passag/tasorme :

N(E?,.) Foo  Fio - Fno1po N(Ef,.)
N(Erec) . FO,l Fl,l e FN—LI ) N(Etlrue) (6 2)
N(ENZY) Fon-1 Fin-1 -+ Fynoin-a N(EN
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Protons Aires/EasySim
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FIG. 6.4: Les pentes des différentes droites représentéesucides simulations de protons donnent la puissance
apparaissant dans le convertissg(t000), 0 — E. Dans ce ca& est constante et égale a 0.95est pris en EeV
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FIG. 6.5: Les pentes calculées ci-dessus sont observées dinfode cosd pour des gerbes simulées protons. Nous
obtenons un résultat plat ems 6. Le convertisseuS(1000), 0 — E peut donc étre construit avec une puissance
constantey = 0.95.
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FiG. 6.6: Comparaison de I'énergie vraie et de I'énergie reiroits en utilisant la méthode de reconstruction établie
pour le tout venant des événements d’Auger. Nous sous-@ssimians ce cas la valeur de I'énergie du primaire d'un
facteur 4 en moyenne.
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FiG. 6.7: Différence relative entre énergies vraies et énsngieonstruites pour des simulations de photons en utilisan
la méthode de reconstruction établie pour le tout venanédésements d’Auger multipliée par 4.

OU N (E!,,) est le nombre d’événements reconstruits avec I'éndrgieet F; ; est la fraction de
photons dans l'intervalle correspondan@’a,,, qui sont reconstruits dans l'intervalle correspon-
dant &£?,.. La premiére colonne de la matriég ; représente donc I'histogramme des énergies

rec*

reconstruites pour les photons simulés dont I'énergieeveatE?.  etc. Nous pouvons réécrire :

true
Nrec =F- Ntrue (63)

Par conséquent, si nous pouvons inverser cette matricesdagef, les énergies vraies des gerbes
de photons peuvent étre obtenues directement :

—

Ntrue = f_l ' Nrec (64)
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Cette méthode est donc trés simple a mettre en place si lcendé passage n’est pas singuliére.
Malheureusement celle-ci possede dans la plupart des cdéteiminant trés proche de O et les
techniques d'inversion usuelles ne sont pas suffisantesgesmettre la résolution du probléme.
Toutefois I'utilisation d’'une décomposition en valeursgilieres (SVD) (voir [Press et al., 2002]
pour plus d’explications a ce sujet) permet d’inverser ldripaF dans un sous-espace ou cette
derniére sera inversible.

La technique de décomposition en valeurs singuliéres eepasle fait que toute matrice peut étre
décomposée de la fagon suivante :

F =U - [diag(w;)] - VT (6.5)

ouU etV sont des matrices orthogonalesleig(w;) est une matrice diagonale dont les éléments
diagonaux sont les);. Lesw; sont les valeurs singuliéres associées a la mafficees termes
sont positifs ou nulsl/ etV étant orthogonales, leurs inverses sont égales a leusptsées. Par
conséquent l'inverse d€ peut s’écrire :

F~L =V - [diag(1/w;)] - UT (6.6)

Cette inversion est bien sir impossible dans le cas ou I'smglest nul (ou trés proche de 0 pour
des raisons numériques). Toutefois I'inversion resteip@ssgans un sous-espace de I'espace de
depart en “condamnant” le vecteur correspondant a la vekeur; posant probléme. On remplace
alors arbitrairement /w; par O lorsquev; tend vers 0.

Aussi nous pourrons toujours inverser la matf€ebien que le prix a payer soit parfois d’aban-
donner certaines dimensions.

Toy modePOUR LE TEST DE CETTE METHODE
GENERATION

1000 événements sont simulés avec un spectre en énergieeire/ E? entrelog(E) = —3
etlog(F) = 4. A chaque événement avec une éneigig,.(i) est alors associé une énergie re-
construiteF,...(i) qui est tiré sur une gaussienne de moyehg¢F;...(i) — 0.6) et de largeur
sigma0.5. Notons que ces valeurs n’ont pas de signification paréoeyinous ne faisons ici qu'un
toy modelafin de savoir si nous pouvons utiliser cette méthode. Noasislsons alors 10 inter-
valles en énergie polog(E) compris entre -2 et 3 sur les énergies vraies. La matrice denige
des énergiesF, est quant a elle obtenue directement en utilisant la bigian gaussienne pour
E,. telle que définie plus haut : nous obtenons la fraction degpisoprovenant d’'un intervalle
d’énergie vraie reconstruite dans un autre intervajle_a matriceF, son inverse pour une inver-
sion selon la méthode de Gauss-Jordan et son inverse par @\ Deprésentées sur la figure 6.8.
Comme nous pouvons le remarquer sur la deuxiéme de ces fiuneatriceZ est non inversible
par la méthode de Gauss-Jordan. En effet, une des valegtdigmaes vautl.2 x 10~'3 (les autres
valent entre 0.48 et 1). En isolant cette valeur singulisgenplacement de l'inverse de la valeur
singuliere posant probléme par 0) et en travaillant dansue sspace restant, I'inverse obtenu par
SVD est tout a fait satisfaisant.

DECONVOLUTION DU SPECTRE SIMULE

Les histogrammes obtenus pour les énergies reconstruiiesénergies vraies sont visibles sur la
figure 6.9 pour 100 itérations de la procédure. Les valewsrid®luées des énergies reconstruites
a l'aide de la matrice inverse SVD ci-dessus sont égalennelijuées. Le résultat de ce test est
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FiG. 6.8: De gauche a droite : Matrice de mélange des énergiesngerse par Gauss-Jordan et son inverse SVD
obtenu en isolant la plus petite des valeurs singuliéres.

assez encourageant dans le sens ou les valeurs de I'histogr&orrigé sont trés proches des
valeurs vraies données en entrée de ce test. Le premierdaliéen’a bien sir pas de sens puisqu'’il
correspond a la dimension “sacrifiée” pour I'inversion ddnna SVD.
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FiG. 6.9: Résultats du toy Monte-Carlo. A part dans la premigrirlle d’énergie, les énergies mesurées puis corrigées
(en rouge) s’accordent treés bien aux énergies vraies (&n hes énergies non corrigées sont clairement sous estimée

CRITIQUE ET CONCLUSION

Le principe de cette méthode serait donc naivement apfdic&ependant, de hombreuses cri-
tiques doivent étre prises en compte dans le cadre ou nquuditjaerions a de potentiels candidats
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photons.

Tout d’abord, la stabilité de la méthode impose une tailleimale pour les intervalles en énergie
reconstruite. En effet, dans le cas de grandes migraticing irtervalles et pour des statistiques
peu importantes, ce qui est notre cas pour les distorsior&neryie, cette méthode est connue
pour donner des résultats relativement insatisfaisamts.sdlution envisageable est de choisir une
taille d'intervalle plus large afin de rendre la matrice ddange plus diagonale. Ce point n'est
pas nécessairement redhibitoire pour notre analyse, pursg|taille minimale pour les intervalles
en énergie est imposée par la résolution en énergie “clas'sttjAuger (évaluée par Monte Carlo

a l'aide de simulation de gerbes hadroniques).

Par ailleurs, et c’est un point subjectif, il était asseaiizfaisant de reposer entierement sur une
méthode basée sur des simulations sans se pencher plusavastcauses de cette mésestimation
en énergie. Une compréhension plus profonde de la gerbgdinhde vue phénoménologique est
en effet beaucoup plus intéressante et I'intégration deaasaissances dans le but de comprendre
comment utiliser notre détecteur en vue de la recherche d®mh est bien plus séduisant. Par
ailleurs, en utilisant une reconstruction spécifique pesrphotons, nous sommes a méme de
connaitre notre résolution sur I'énergie de ces dernied&galuer de fagon claire son impact sur
les résultats.

6.3.4 MISE EN PLACE D'UNE RECONSTRUCTION EN ENERGIE SPECIFIQUE AUX
PHOTONS

La seconde solution, comme nous I'évoquions ci-dessusoestdk recourir & une reconstruction
spécifique pour les gerbes de photons. Cette méthode estedi par le principe de celle qui
est a I'heure actuelle utilisée pour la reconstruction dedrgie des gerbes de hadrons et prend
en compte notamment le stade de développement de la gerloeigude la procédure. En effet,
comme nous allons I'expliquer tout d’abord, du fait du dépglement trés tardif des gerbes de
photons aux énergies d’Auger, la méthode de converSigs) — F proposée a la section 6.3.1
est inadaptée dans le cas des photons.

CONSTRUIRE UN CONVERTISSEUR Sigp9p — I DE FACON ANALOGUE AUX GERBES HA -
DRONIQUES ?

On pourrait penser que pour assurer la bonne reconstrudidénergie des photons, il nous suffit
de construire, en utilisant cette fois des simulations d#@is, un convertisseuff;oog — F de
facon totalement analogue a ce qui a été décrit dans lasdc8al. Il n'en est rien. En effet dans
le cas des gerbes de hadrons, rappelons-le, I'idée somistgaest que la dépendance en énergie
prise en compte par le convertisseur est une loi de puissalica laquelle nous pouvons factori-
ser une fonction de I'angle zénithal qui soit, elle, indéteerte deF.

Si nous reprenons naivement la démarche que nous utiligions retrouver le convertisseur
S1000 — FE dans le cas des protons, on voit clairement sur la figure eugOlajpente dépend
fortement de I'angle zénithal, et qu'il est donc peu avisdaile une telle séparation de variables
dans le cas des gerbes de photons. Cette modification de dempot repose sur des raisons
phénoménologiques que nous développons ci-dessous. Equsurons pas trouver de loi telle
queE = S(1000)* x f(0) aveca constante (ce que nous observons sur la figure 6.11). En effet
dans ce cas, il serait préférable de garder une forme tedle qu

E = 5(1000)* x £(6, E) (6.7)
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FIG. 6.10: Les pentes des différentes droites représentépsiicides simulations de photons et donnent la puissance

« apparaissant dans le convertiss8ufoo — E. (E est pris en EeV)
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FiG. 6.11: Les pentes calculées ci-dessus sont observéesdaiofodecost pour les photons. Il ne semble pas exister
pour les photons de puissaneeonstante nous permettant de construire un convertissesyr — E., contrairement
au cas des protons, ou ce convertisseur peut étre consteaitva= —0.95.

L'utilisation d’'une puissancex dépendante deos # donne une solution empirique au probléme,
ce qui peut étre modélisé simplement comme nous pouvongrlswda figure 6.11. Cependant,
il reste toujours préférable d’adopter une solution en saiiasur le comportament de la gerbe
elle-méme, ce qui peut étre atteint et est particuliererokitici.

D’un point de vue phénoménologique, cette limitation petg éomprise du fait du développe-
ment plus tardif des gerbes issues de photons. Les gerbemia @tteignent leur maximum
en moyenne a 750g.cr (& 10" eV) elles sont donc presque toujours totalement dévelsppée
lorsqu’elles atteignent le sol (soit une épaisseur d’aphése de 870 g.cnt). Par conséquent, la
majorité des particules produites par la gerbe fera pautifeaht qui sera intercepté par le réseau
de surface. En moyenne, une gerbe de photons n'aura pag atiei développement maximum
au niveau du sol (pour donner un ordre de grandeur a la mémgi&nke X,,.. moyen est a
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1000g.cnT?). Par conséquent, le nombre de particules détectées aurdvesol pour une gerbe
de photon sera en moyenne inférieur a celui enregistré paugerbe de proton, du simple fait de
son développement. Aussi, a partir des signaux qui seroagistrés par les stations du réseau de
surface d’Auger, la reconstruction en énergie telle qusgmt&e dans 6.3.1 (qui est concue dans
I'optique de reconstruire I'énergie de gerbes d'originélioaique) aboutira a une énergie sous
estimée pour une gerbe de photons.

Une gerbe verticale traversant moins de matiére qu'uneegediinée, cette perte en énergie est
d’autant plus forte que I'angle zénithal est faible. Ce quiligue I'impossibilité de séparer et

E dans 'équation 6.7 ou vu sous un autre angle, la varialdité si nous choisissons de forcer
cette séparation de variables.

UNIVERSALITE DES GERBES ISSUES DE PHOTONS

L'idée de l'universalité des gerbes atmosphérique a ddpugtemps été soulevée, notamment
dans [Billoir, 2004] et déja dans [Billoir, 2000]. Elle seaatend notamment que toute quantité
pouvant étre corrélée au développement de la gerbe (out plutthaximum de développement
de la gerbe X,,..), la relation existant entre cette quantitégt,,, serala méme pour toutes les
gerbes issues du méme rayon cosmique primaire

Les caractéristiques d’'une gerbe telle que nous pouvohsdiwer avec le réseau de surface dé-
pendent principalement de son stade de développementileitscatteint le sol. Le développe-
ment de la gerbe est principalement conditionné par I'éaeatg rayon cosmique primaire ainsi
que I'épaisseur effective qu’elle traverse, sBit,, = X/ cos 6 ou X est I'épaisseur d’'une atmo-
sphére verticale et 'angle azimutal de la gerbe. Les fluctuations gerbe a geebpraviennent
essentiellement que des premiers stades de développemeatté derniére, traduisant les fluc-
tuations sur les premiéres interactions de quelques pksicLorsque le nombre de particules
mis en jeu devient suffisamment important le développememiedyerbe atmosphérique devient
guasi déterministe. Aussi, plusieurs gerbes possédamté@etes conditions initiales (méme rayon
cosmique primaire, méme énergie, méme direction d’aryinéevont différer dans leur stade de
développement observé au sol que par une translation glaleal’ensemble des particules, re-
flétant un déroulement plus ou moins rapide des premierpe£i@e la cascade. Aussi, si une
guantité mesurée par le réseau de surface du détecteur peigieétre liée au développement de
la gerbe (&£ etd donné), cette relation a valeur universelle pour toutegdeles issues du méme
type de rayon cosmique primaire.

N.B. : Le raisonnement repose sur le développement de laasanfe électromagnétique de la
gerbe. Si nous pouvions l'isoler, nous serions d'ailleumpables d'étendre cette conclusion, sans
restriction sur la nature du primaire. Toutefois lorsqueusoobservons le passage d’'un front de
gerbe avec le détecteur de surface d’Auger, hous n'obserpas que le passage de la compo-
sante électromagnétique. Il y a également une composameigue plus ou moins importante
selon la nature du rayon cosmique primaire que nous meswenmeéme temps. Par conséquent,
afin de prendre en compte I'impact de proportion muoniqueraiot fde gerbe, nous n’établissons
des relations d'universalité entre des rayons cosmiquaséime nature uniquement.

Nous pouvons trouver une relation entigl000)/E., et X, — Xq. Valable pour des gerbes de
photons comme nous pouvons I'observer sur la figure 6.12elaéion empirique peut s'écrire :
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$(1000)  1,4.(1 + (DX — 100)/1000)

- DX = Xy — Xmae. 6.8
E, 1+ (DX — 100)/340)2 ¢ sol (6:8)
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FIG. 6.12: Profil desS(1000)/E, en fonction deX,,; — X.a4.. TOUtes les gerbes de photon (non converties unique-
ment sur cette figure, mais cela reste vrai pour des gerbeerti@s) se placent en suivant la fonction ajustée donnée
par I'expression 6.8. la courbe donnée en trait plein cpmed a ce qui est effectivement utilisé lors de la reconstmc

en énergie pour les photons, le rapp®(t000)/E., étant fixé pour leDX < —50 g.cnm 2

Nous pouvons donc nous servir de cette fonction pour intégre information sur le développe-
ment de la gerbeX,,.,) dans la reconstruction en énergie de la gerbe (relafid900) — FE).
Dans un cadre idéal nous pourrons détermikigf,,. a partir des informations enregistrées par le
détecteur de surface afin de reconstruir&’}g,,. de la gerbe et de l'intégrer dans la détermination
de I'énergie. Nous pourrons également utiliser une pragéitérative, reposant sur une premiére
parametrisationX,,,.,=f (E,) établie grace a un jeu de simulations. Cette solution ek qal a
été choisie dans un premier temps pour I'évaluation de igeale la gerbe.

A PROPOS DES GERBES DE PHOTONS CONVERTIS

Comme expliqué au chapitre 7, les gerbes converties netgeasmrises en compte dans notre
analyse. Toutefois, il est intéressant de noter que ceilpsfmettent de retrouver exactement la
méme relation que les gerbes de photons non convertis. &n@fie gerbe convertie aura juste un
développement plus rapide du fait de I'effet de prégerbgutill est présenté au chapitre 4. L'effet
de prégerbe se traduira donc par une translation systamatigdéveloppement global de la gerbe.
Rappelons que dans ce cas, les premiéres étapes de déusdopEe déroulant avant I'entrée
dans lI'atmospheére, la gerbe est donc moins sensible atlligffi® (les particules de la prégerbe
entrent dans I'atmosphére en se trouvant sous le seuil egiéde cet effet). Un avantage de cette
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universalité de comportement concernant la reconstiuaio énergie est que, Si nous pouvons
déterminer la valeur d&,,,, au travers des parameétres du détecteur de surface, nousrsour
reconstruire I'énergie d'une gerbe de photon indépenderhiha fait que celle-ci soit convertie
ou non. Si nous reprenons le graphe 6.12, en ajoutant ceéstelés gerbes issues de photons
convertis, ces derniéres se placent exactement sur la nm@umee¢ comme nous pouvons le voir
sur la figure 6.13.

Simulated Converted Photons
Simulated Unconverted Photons + |

||
TTTT#g :

2
]
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T 17
44;0 | | 600

FIG. 6.13: Profil desS(1000)/E,, en fonction deXs.: — Xmae pour des gerbes de photons non converties (en rouge)
et converties (en orange). La relation est universelleeeggrbes converties et non converties, ce qui est remaggatbl
montre que seule une translation globale dans le dévelogmene la gerbe intervient lorsque nous avons a faire a des
photons convertis.

La seule limitation nous empéchant a I'neure actuelle desidérer les photons convertis dans
notre analyse est que nous n'avons pas pu établir de parsatiétm duX,,., a partir des para-
meétres du détecteur de surface en nous appuyant sur lessdoRaE conséquent, nous ne sommes
pas capables de reconstruire correctement leur énerdie stront “perdus” pour l'analyse. La
probabilité de conversion des photons devra donc, étamélom choix, entrer en ligne de compte
pour le calcul des efficacités de détection des photonsrd’'bliute énergie si elle n’est pas né-
gligeable. Or, dans la gamme d’énergie sur laguelle nousquasi établir la limite supérieure sur
la fraction de photons d’ultra haute énergie, la probabii¢ conversion est, de fait, négligeable.
Nous traiterons donc I'impact de cette perte d'efficacitéléection comme un effet systématique
sur le résultat établi (cf. section 7.3.2).

MISE EN PLACE DE LA RECONSTRUCTION EN ENERGIE

Lors de la reconstruction d'une gerbe, les premiéres étdpésreconstruction (ajustement d’'une
LDF, détermination d&'(1000), partie géométrique de la reconstruction) sont les mémeljge
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soit le rayon cosmique primaire. Pour une reconstructi@tifigue permettant de déterminer de
facon juste I'énergie d’un rayon cosmique primaire photooys pourrons tout de méme déter-
miner une énergid’, en utilisant la méthode proposée a la section 6.3.1. Bieeropriée, cette
énergiel, sera utile puisque nous nous servirons @i 2omme point de départ d’une procedure
itérative pour déterminer une énerdis.

Pour les gerbes de photons non convertis, nous pouvong étgdalrtir de simulations (AIRES +
EasySim) de gerbes de photamn convertiqune relation entre I'énergie et le développement de
la gerbe, X, ., = 856 + 141log(E) 1. En prenant dans cette formule = 2E,, on détermine
une premiére valeur d'initialisation d€,,... Cette valeur initiale d&,,,., est alors utilisée dans
I'équation 6.8, connaissait(1000) et # par ailleurs pour fournir une nouvelle estimation Ee

On itere alors le processus qui converge rapidement verénergiel, qui correspond al'énergie
reconstruite pour le rayon cosmique primaire en supposantelui-ci soit un photon.

Quelques subtilités toutefois doivent étre prises en cenijpous devons éviter les divergences en
E pouvant intervenir pour le valeurs faibles de,; — X,.... En effet, comme nous pouvons le
remarquer sur la figure 6.12, si nous imaginons le deveni$(d600)/E, au bout de quelques
itérations, I'énergie estimée pour un photon peut divedgars le cas oD X = X,y — Xmaz
devient trop faible. Ces cas correpondent a des dévelopysrres profonds de certaines gerbes
de photon dont le maximum de développement se trouve alosslecsol. Pour éviter toute di-
vergence, nous avons volontairement choisi de limiter avalieur deS(1000)/E., pour lesDX
inférieurs a -50 g.cm?. Par ailleurs, cette borne évitera que de petites fluctusisor I'évalua-
tion de X,,,, ne soient d’'un impact fort sur I'estimation dé&s en entrainant des surestimations
occasionnelles importantes de I'énergie. Ces surestimatléatoires d&, sont a éviter le plus
possible car, étant donné la forme du spectre en énergiexflix? environ), elles vont polluer les
intervalles de haute énergie qui contiennent peu d’événtmeut venant pour I'établissement de
la limite supérieure pour le flux de photons. Cela serait goégudiciable a la qualité du résultat
gue nous obtiendrons. Le revers de la médaille, bien stguest'énergie de toute une popula-
tion gerbes va rester sous-estimée de facon systématiquiefdis, cette population correspond
a un ensemble de gerbes quasi verticales, ce qui est toutréatarel pour de si faibles valeurs
de DX. Comme par ailleurs pour des raisons d’acceptance du déteaétaillées a la section 6.2
nous ne considéererons que les gerbes dont I'angle zenghalipérieur a 35°, nous supprimerons
de facon indépendante cette population de gerbes de natiyssanAussi cette borne slirX ne
pourra que renforcer la qualité du résultat obtenu en &vitansurestimations occasionnelles et
les divergences dg,.

La résolution obtenue sur I'énergie par cette méthode denstaiction est de I'ordre de 25%
comme nous pouvons le voir sur la figure 6.14. Cette valewsasparable a celle que nous pou-
vons obtenir pour la résolution dé dans le cadre d'une calibration sur simulations de I'émergi
proton, présentée a la section 6.3.1. Le choix de cette métte reconstruction nous permettra
donc de pouvoir estimer de facon juste I'énergie d’'une geldo@hotons. Cela nous permettra,
comme nous allons le montrer au chapitre 7, de comparer é&a®éwents considérés comme can-
didats au tout venant des rayons cosmiques d’ultra hautgiéret d’établir une limite supérieure
sur le flux de photons ultra-haute énergie.

rutilisation de cette paramétrisation n’étant valable guour des photons non convertis, ce choix rend impossible
le traitement simultané de photons convertis et non cosveans ce cadre
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6.4. IDENTIFICATION ET REDUCTION DE CERTAINS BRUITS DE FOND
HADRONIQUES POSSIBLES SUR L'IDENTIFICATION D’UN CANDIDATPHOTON

Specific Photon Reconstruction
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Fic. 6.14: Différence relative entre énergies vraies et éasrgeconstruites={-<; — By '””6) pour des simulations de
photons en utilisant la reconstruction spécifique aux pistailisant les |nformat|ons relatives au développemeriad
gerbe.

6.4 IDENTIFICATION ET REDUCTION DE CERTAINS BRUITS DE FOND
HADRONIQUES POSSIBLES SUR L' IDENTIFICATION D 'UN CAN-
DIDAT PHOTON

A I'heure actuelle, les diverses simulations de détecteuteskpérience Auger, si elles prennent
en compte un nombre toujours plus grand d’effets relatifs @tonstruction, ne sont pas encore
en mesure de reproduire de facon exhaustive tous les caenpemts parfois inattendus de nos
données. Pour cette raison, si nous pouvons étre confiaatd gua position moyenne des dis-
tributions des variables discriminantes, il n’en est pasn@ene pour les queues de distribution
des variables. Par conséquent, il serait dangereux deus/apfortement sur nos simulations en
ce qui concerne l'estimation du bruit de fond de protons patraffecter I'identification de can-
didats photons. C’est d’ailleurs pour cette raison, commésrie développerons au chapitre 7,
gue nous choisirons d’évaluer une limite supérieure suraetibn ou le flux de photons d'ultra
haute énergie sans soustraction de fond, prenant aingita@i®ment une approche conservative
du probleme.

La distribution duX,,., des gerbes de protons elle-méme présente des queues itheitilists en
exponentielles décroissantes, qui par essence se remirganr les variables discriminantes qui
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lui sont corrélées. Nous ne pourrons éviter ces effets. dtdre; d'autres sources de grandes fluc-
tuations sur les variables discriminantes provienneritet®liés a la reconstruction. Ils pourront
augmenter le bruit de fond hadronique sur la caractérisatione gerbe photon. Par conséquent,
nous devons tenter de réduire ces queues de distributioneechant directement sur les données
des comportements pathologiques et en essayant de legec@u mieux.

Nous avons notamment cherché a améliorer la définition dpgeata début et de fin des signaux
enregistrés dans les stations afin d’améliorer I'image ques lonne le réseau du front de gerbe.
Cet algorithme adaptatif ainsi que des considérations géaques simples sur les événements
permettent de réduire de fagon importante le nombre d’antsddans notre chaine de recons-
truction et donc de rejeter un grand nombre de faux candidadsoniques par rapport a une
reconstruction classique.

6.5 MISE EN PLACE D’UN ALGORITHME DE DEFINITION DE DEBUT
ET DE FIN DE SIGNAL ADAPTATIF

Nous avons cherché a mettre en place une procédure de ‘agttoges traces de FADC. Elle
vise a reconnaitre le signal effectivement déposeé par te ffe gerbe et a rejeter le signal déposé
avant ou aprés ces limitations. Dans la chaine de recotistiugtassique, la définition des temps
de début et fin de trace sont définis simplement :

Les traces qui vont étre conservées lors de I'acquisitianddmnées sont longues de 768 pas en

temps de 25ns.

— Les conditions déclenchement (ibresholdou ToT) permettent de définir un temps de dé-
clenchement qui est calé sur le 256e pas de temps de la trademnips de fin de signal est
simplement alors la fin de cette trace FADC, soit le pas 767.

— On cherche alors le temps de début de signal physiqug, tkont nous avons abondamment
parlé au chapitre 2, dans une fenetre fixe de 120 pas avamhjestde déclenchement. Il sera
deéfini comme le premier pas pour lequel le signal dépasseauleG2 VEM pour les 3 photo-
multiplicateurs de la cuve.

Nous proposons ici un algorithme recherchant un segmengdal significatif pour la définition

du temps de début et de fin des traces plutét qu’un choix fixé sasle passage d’'un seuil. Ces

nouvelles définitions auront naturellement un impact suetmnstruction de la courbure et des
variables relatives a la forme du signal enregistré. Nousows qu’une meilleure définition du

front nous affranchit d’un effet systématique par rappdg geconstruction “classique” qui nous
permet de rejeter une source importante de bruit sur l'iésdshent de la limite supérieure sur le
flux de photons.

6.5.1 NETTOYER LES TRACES DE FADC

Ce que nous appellerons ici le nettoyage des traces mémgerspola recherche de “segments”
significatifs dans les traces de FADC pour ne conserver quielée En évaluant I'importance de
ces segments, nous pouvons alors redéfinir le début (etaan lsstrace a rebours la fin) de signal
sur des zones ou I'accumulation semble suffisament forést & dire sur des zones dont nous
pouvons étre slrs que cela correspond au passage du froattae g

Au cours de cette procédure, comme présenté dans la nolgifBiD05], nous recherchons tout
d’'abord les différentes zones de signal telles qu’ellesrgdbien séparées les unes des autres.
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FiG. 6.15: Exemples de traces nettoyées par la procédure dérenlis types de configuration. Les parties de signal
se trouvant au-dela des limites indiquées en rouge sonégamthns la procédure de reconstruction classique et seront
rejetées ici.

Nous ne rentrerons pas ici en détail sur la signification daaeien séparées, car, afin de prendre
en compte le fait qu’aprés un fort signal nous pouvons naes@te a avoir de petits signaux de
traine, la zone sur laquelle nous recherchons la suite @gment est dynamique et dépend de la
valeur de ce qui aura déja été enregistré.

Afin de donner rapidement un apercu du travail effectué paalgerithme, nous présentons sur
les figures 6.15 plusieurs configurations pour des trace®BEHnontrant les avantages de cette
procéduré :

— lafigure 6.15 - a donne un bon exemple de ce qu’est un siggalesaé simple. Sur cette trace 2
segments peuvent étre identifiés. Il est évident ici quedm@r segment n’est pas lié au passage
d’'un front de gerbe mais est certainement lié au passage ganmicule isolée. La procédure de
nettoyage en identifiant le segment principal va prendrertgps de début de signal au niveau
du 2e segment et non du premier, ce qui semble plus juste doaig@ar segment sera rejeté.

— la figure 6.15 - b montre encore une trace ou 2 segments sontifiéls. Notons que le premier
segment, qui apparait comme “haché” est tout de méme re@mmme un segment grace a la
souplesse de la procédure que nous évoquions plus haut Ednjra une partie de signal de
grande amplitude, on cherche un segment plus long). Ce se@stad’ailleurs identifié comme
le segment principal. Le deuxiéme segment qui se trouvecoheauplus loin de la premiére
séquence, est certainement dd a une particule isoléealtajeté ici.

— la figure 6.15 - ¢ souligne d’'une autre maniére le carac@aptatif de la construction des seg-
ments. En effet, ici, 2 segments sont également trouvéstdraipr semble étre un pic parasite.
Le 2e comportant pourtant 2 pics séparés est identifié conmmsegment unique et le segment
principal, imposant alors les nouveaux temps de début ehdkifsignal.

— lafigure 6.15 - d présente un cas ou deux petits segmentgrig parasite peuvent étre écartés
par le nettoyage avant et apres le segment principal. Ifitpeler ici, comme pour la figure
a, que ces petits signaux sont dls a du bruit. Leur éliminai® pourra qu’améliorer notre
reconstruction.

2sur ces exemples, la trace montrée correspond & ce qui egt jgaur la reconstruction classique. Les nouveaux
temps de début et de fin du signal définis par la procédure tieyage sont tracés en rouge.
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Cet algorithme présente un autre avantage (indirect) lersgus définissons le temps de début de

signal (/). Comme celui ci est capable de rejeter efficacement le Beutarticules isolées, nous

pouvons nous permettre d’explorer la trace sur une fenéielarge que pour la reconstruction
classique. Ainsi, nous pourrons parfois retrouver un tetepgebut de signal qui se trouvera avant
le T, défini par la chaine classique, simplement parce que delle-cemontait pas assez loin.

Ces cas ne représentent pas la majorité, mais ils ont unenciucertaine dans la recherche de

candidats photons, comme nous allons le montrer en détallsssous. Nous pouvons d’ailleurs

voir un exemple de ce cas sur la figure 6.19.

Ainsi, la procédure de nettoyage permet de mieux décriradegge du front de gerbe par le réseau

de surface :

— Elle permet d’éliminer efficacement le bruit lié au passag@articules isolées ;

— En conséquence nous pouvons nous permettre donc, samdrerde dégrader I'information
utilisée pour la reconstruction, rechercher un signal jofugs sur une trés grande fenétre en
temps.

Ces deux aspects nous permettront d'atteindre une meillegonstruction des variables caracté-

ristiques de la gerbe et surtout, ce qui nous intéresseddia dourbure, du temps de montée du

signal, de son temps de descente, et du facteur de forme ideda On peut d’ailleurs voir sur la
figure 6.16 que les premieres études sur I'impact de ceteduwe montrent que les queues de
distribution sur le temps de montée et le temps de descersigmal sont réduites. L'étude qui suit

a été menée, elle, sur la courbure et montre clairement qeeul&tion de ces grandeurs extrémes

correspond a un véritable gain en qualité sur la descrigtiofront.

jodt all stations r< 2000

3
1

1 1 1 ||III| v 1 1 ||||||||||r!I'|-||||||||

] 2000 40 0 2000 4000 GR00 BOCE 10000
riga tfima {n=z} fall tima [na)

FiG. 6.16: distribution des temps de montée (a gauche) et demntesdu signal (a droite) sans la procédure de nettoyage
en trait plein et avec procédure de nettoyage en pointiDéspeut remarquer une nette diminution des grandes valeurs
de temps de montée et temps de descente.(tiré de [Bill@B]20

6.5.2 INFLUENCE DE LA PROCEDURE SUR LA DEFINITION DU FRONT DE GERBE
ET LA RECONSTRUCTION DE LA COURBURE

Nous avons cherché a évaluer I'impact de ce nettoyage seicdamstruction du front de gerbe elle
méme. La reconstruction des variables liées a la forme dwakigtant plus difficile a exploiter
dans le cadre de ces tests, nous avons choisi de nous ietédelsscourbure du front de gerbe
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pour toute cette procédure de test.

Nous ne pouvons pas nous appuyer sur des simulations quprasltgsent pas encore toutes les

sources de bruits rencontrées sur les événements réelsams donc monté une étude purement

basée sur des événements réels. Nous avons utilisé lesedopmges entre janvier 2004 et mars

2005 en les reconstruisant par différentes voies :

— Le programme de reconstruction développé au LPNHE etantlie nettoyage des traces.

— Le programme de reconstruction du CDAS Herald (Centrah Baguisition System).

— Un programme de reconstruction issu du DPA (Data Proagssiid Acquisition) d’Auger
(chaine de reconstruction compléetement indépendante &ASED

— Un programme de reconstruction développé au laboratd®€ fAstroparticules et Cosmolo-
gie). Il est basé sur le méme code d’origine que le précédent.

Les trois derniers programmes n’incluent pas la procédeneettoyage des traces.

Une fois défini un sous ensemble commun de données recoest(@b67 evts), nous avons pu

comparer les courbures reconstruites pour les fronts deegir ces événements. Le résultat de

ces comparaisons est donné sur la figure 6.17.
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FIG. 6.17: Rayons de courbure obtenus pour les mémes événepantifférents programmes de reconstruction :
LPNHE, CDAS Herald, DPA, APC. Les rayons de courbure obtgrarde LPNHE semblent systématiquement plus
petits pour les fronts les plus courbes. Seul le LPNHE p@sggdh procédure de nettoyage des traces.

Les fronts de gerbes tels que nous les reconstruisons (atteyage) montrent systématiquement
moins de fortes courbures que les autres reconstructimétite également certains accidents de
reconstruction (rayons de courbure inférieurs & 4km paurdeonstructions du DPA et de I'APC)
gui semblent au premier abord peu vraisemblables étantdesrienétres en temps sur lesquelles
nous recherchons du signal dans les différentes stationsdau et I'extension spatiale de I'éveé-
nement (conditions de déclenchement). Ces événementiadeatifiés depuis comme étant dis
a une erreur sur la chaine de reconstruction.

Par conséquent, de facon évidente, dans l'optique de l@meod de photons, les événements re-
construits par le LPNHE semblent plus éloignés du compatem’une gerbe jeune. Inversement,
les reconstructions utilisant des gerbes non nettoyéedeombmbreux événements présentant des
courbures de front fortes, se rapprochant du comportemengé djerbe photons. Cet effet est de
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facon évidente a attribuer au choix de début de trace efecamme peut l'illustrer la figure 6.19.

Dailleurs, si nous comparons (voir fig.6.18) les courbusznstruites pour ce jeu d’événements
avec nettoyage (noté LPNHE sur la figure) et sans nettoyagédraees (noté LPNHE 2 sur la
figure), nous identifions parfaitement la source de ce désaaystématique.
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FiG. 6.18: Comparaison des courbures obtenues pour un lotriévénts réels pris sur une année pour différents
programmes de reconstruction avec pour référence le progeade reconstruction du LPNHE utilisé avec et sans
nettoyage des traces (nommé alors LPNHE 2). Cette procéduigen a 'origine de I'effet systématique observé sur
la figure 6.17 pour la reconstruction des courbures.

Nous avons donc cherché a vérifier de fagon quantitativeéjatlle meilleur choix a faire pour la
description de la forme du front de gerbe de facon a pouwdiititer dans la recherche de gerbes
initiées par des photons. Pour ce faire, nous avons simplecoenparé les? des ajustements
associés a la reconstruction angulaire dans la reconistiugtilisée par le LPNHE a ceux qui
seraient obtenuavec la méme chaine de reconstructem prenant artificiellement les temps de
début de signal comme définis pour la reconstruction classifa distribution des? dans le
cas ou le nettoyage est implémenté montre de fagon évidestiaglescription du front de gerbe
est meilleure. En effet, cette distribution est moins lagjeomporte beaucoup moins de valeurs
extrémes que dans le cas ou le nettoyage n’est pas utiliség(g20).

L'observation de ce résultat motive fortement 'utiligatide la procédure de nettoyage. Cette pro-
cédure adaptative de définition des temps de début et de fraakerous permet d'atteindre une
plus grande qualité de reconstruction de la gerbe et deditgsaqui lui sont associées. Suite a ces
travaux de développement et de comparaisons systématiguEsision a été prise d'inclure cette
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FiG. 6.19: Exemple du choix des temps de début de signal surdesstrdans chacune des stations d'un événement
pour la reconstruction du LPNHE avec “nettoyage” (en rotigets) et sans (en bleu, tirets). Les valeursydeet de
courbures reconstruites pour cet événement avec netteyagas nettoyage sont respectivement données pour LPNHE
et LPNHEZ2.Le trait plein rouge correspond au temps de débsighal attendu une fois le fit du front de gerbe effectué.
Le trait pointillé vert représente le pas de temps numéro & valeurs données en légende reprennent les courbures
reconstruites pour cet événement pour différentes chaines
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FiG. 6.20: Distributions de® obtenues dans les cadre de la reconstruction géométriquBNHE. Pour des traces
nettoyées (en rouge) et pour le temps de début de signal shois nettoyage (en bleu).

procédure adaptative dans les autres chaines de recaiostrde la collaboration et sera donc uti-
lisée pour les reconstructions “officielles” d’Auger.

D’un point de vue de la recherche de photons d'ultra hautegénd'utilisation du nettoyage des
traces permet de s’affranchir d’un effet systématique ggnéle grandes courbures reconstruites
pour des événements réels. De facon évidente cette precéthluira également les queues de
distributions sur le temps de montée du signal, le temps sieeti¢e et le facteur de forme qui au-
raient pu étre reconstruits avec des valeurs artificiellgrgeandes lorsque bruitées par des muons
diffus. Aussi, elle nous permet de réduire une source inaptetde bruit de fond hadronique ren-
contré lors des recherches d’identification de photongrd’hlaute énergie, d’autant plus que cette
source de bruit touche les différentes variables sur ldlsgusous fondons notre étude.
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CHAPITRE 7

OBTENTION D 'UNE LIMITE
SUPERIEURE SUR LE FLUX DE
PHOTONS AVEC L' OBSERVATOIRE
PIERRE AUGER

Nous allons maintenant présenter la méthode d’établissededa limite supérieure se basant sur
les variables discriminantes que nous avons définies au chapitre 5.

Contrairement a plusieurs analyses ayant abouti a I'&stient de limites supérieures sur des
fractions de photons d’ultra haute énergie et en particlii@alyse reposant sur les événements
hybrides d’Auger [collaboration Auger, 2006], notre teaitent ne s’appuie pas sur la comparaison
d’'une gquantité mesurée pour un événement donné a un enseenil@ulations qui lui est dédié.
En effet, si elle est efficace pour le traitement d'un petinbee d’événements, cette approche
devient moins adaptée pour un traitement statistique phge lcomme nous avons pu le montrer
dans [Roucelle et al., 2005].

La méthode que nous avons choisi se base sur la comparaisapalgtion de la distribution des
photons simulés pour la variable discriminante, [photarugr 2005], p. 932 (distribution que
nous appellerons dans tout ce chapitrg) a la valeur de® reconstruite pour les événements réels
(qui sera notée ;,;,).

Rappelons les conclusions du chapitre 5 qui définisserg patiable® pour un événement
comme la combinaison de la courbure, du temps de montée eicteuf de forme (définis re-
lativement a I'événement). Ces quantités sont corrigéastdeur combinaison de I'influence de
I'énergie et I'inclinaison de la gerbe.

Nous choisissons alors un seuil sur les valeurstda I'aide de la position de la distribution de
.. Nous pouvons ensuite compter les événements ayant umleati,,,, reconstruite au-dela
de cette valeur seuil et ayant donc un comportement simikaicelui attendu dans le cas d'un
primaire photon. (Ces événements tels dug;, > ﬁi““l seront qualifiés de candidats photons
dans la suite de ce document.)

L'établissement de la limite supérieure sur la fraction detpns se base ensuite sur ce nombre.
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CHAPITRE 7. OBTENTION D’UNE LIMITE SUPERIEURE SUR LE FLUX DIPHOTONS
AVEC L'OBSERVATOIRE PIERRE AUGER

7.1 DESCRIPTION GENERALE DE LA CHAINE D 'ANALYSE

7.1.1 IDENTIFICATION D 'EVENEMENTS CANDIDATS

Comme précisé au cours de la section 6.2, nous ne cherchietoagiller que pour des énergies
supérieures a0'8® eV et des angles azimutaux compris entre 35 et 60° afin de nsepalscer
dans des régions du pl&#’, §) ou notre détecteur n’est que trés peu sensible aux gerleside
photons.

Nous chercherons ici a établi limite intégrée(ie. pour toutes les énergies supérieures a un seuil
donné) sur la fraction de photons d'ultra haute énergie dafipouvoir comparer notre résultat aux
valeurs attendues pour les modeles théoriques présentdspitre 3. Les bornes inférieures des
intervalles en énergie sur lesquels nous travaillerons espacées dAlog(E/EeV) = 0.2. Par
définition leur borne supérieure est toujouts

N.B. : Les événements réels entrant dans un intervalle engiéngonné seront donc considérés
successivement selon deux angles :

— au cours du traitement visant a établir le nombre de catslil@nergie des événements réels
est reconstruite dans I'hypothése ou ces derniers sontldssns. Nous associons donc au
cours de cette étape un nombre d’événemeatslidats photongt reconstruits comme tels a
un intervalle en énergie.

— Pour I'établissement de la limite supérieure sur la feercde photons dans cet intervalle, nous
comparons le nombre de candidats trouvés au nombre de regsmsgues tout venant. L'éner-
gie des rayons cosmiques entrant dans cet intervalle eapport a laquelle nous établissons
cette fraction est alors construite “classiqguement”.

7.1.2 TRAITEMENT ABOUTISSANT A LA LIMITE SUPERIEURE SUR LA FRACTIO N
DE PHOTONS A PARTIR DU NOMBRE DE CANDIDATS MESURE

Nous définissons la valeur c&ff“” comme étant la moyenne de la distribution-tle. Le pou-
voir de séparation existant entre protons et photons pouarable % est suffisant pour nous
permettre ce choix. Il nous permet par ailleurs de sélecéipies événements candidats photons
sans jamais dépendre de la largeur de la distributioft (leEn effet, si nous corrigeons de la va-
riation moyenne des variables brutes en fonctiosdest # comme précisé a la section 5.1.1, nous
négligeons lors de ce traitement la variation de la largeucas variables. Il est donc plus sage
de choisir une positiorﬁeull qui soit indépendante de ces possibles variations danseumigar
temps.

Par construction des variables discriminantes, la vﬁfﬂ“ est toujours 0 dans ce cas.

Les événements pour lesquels la variablg,, est reconstruite avec une valeur telle qu’elle soit
supérieure éi““lsont alors considérés comme candidats photons et dénartitéésssons-nous
maintenant au traitement statistique qui sera appliquénicere.
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7.1. DESCRIPTION GENERALE DE LA CHAINE D’ANALYSE

7.1.3 DISCUSSIONS AUTOUR DE L'EVALUATION DU BRUIT DE FOND SUR LA ME -
SURE DU NOMBRE DE CANDIDATS PHOTONS

Nous choisissons ici d’établir une limite supérieure surdation de photons d’ultra haute éner-
gie. Nous ne tentons pas d’évaluer un fond sur la mesure domposante photonique qui nous
permettraient le cas échéant d’en donner une mesure. Enl'éffaluation d’'un fond hadronique
sur la mesure du nombre de candidats requiert d’avoir unalafion de détecteur treés bien établie.
Il faut qu’elle soit capable de rendre compte de la quasiitétdes effets qui peuvent produire un
signal qui puisse étre interprété comme celui laissé pagertee initiée par un photon. Or, I'ex-
périence Auger ne dispose pas a I'heure actuelle dans sksdmusimulation de telles capacités.
Nos simulations, si elles integrent déja les effets les ptugants qui sont indispensables dans le
cadre général sont encore en développement. Elles n‘arntegas par exemple la génération de
particules “accidentelles” isolées pouvant bruiter lesds enregistrées lors du passage du front
de gerbe. Nous pouvons donc nous appuyer de facon solida swylenne des distributions ob-
tenues pour des quantités simulées, toutefois, il seragataux pour la recherche de primaires
exotiques comme les photons de faire reposer un résultdi€saluation simulée des queues de
distributions d’une variable discriminante. L'évaluatipar le biais des simulations des compor-
tements éventuellement pathologiques de la reconstrucfimne gerbe classique (ie. d'origine
hadronique) requiert d’avoir identifié et de maitriser liste les plus fins, ce qui n’est pas encore
le cas a I'heure actuelle.

Ajoutons par ailleurs que I'évaluation d'un fond hadrorggeffectuée de fagon rigoureuse re-
quiert que nous fassions une hypothése sur la compositismagens cosmiques d'ultra haute
énergie tout venant, ce qui resterait encore a I'heure betioeit a fait arbitraire. En effet, rappe-
lons qu’étant données les incertitudes liées aux sectifinaees hadroniques pour les simulations
de gerbes nous ne pouvons pas conclure sur ce point a I'hetuidla a partir des mesure dispo-
nibles sur les taux d’élongation aux hautes énergies. L& aw® ne pas évaluer de fond nous
rendra dons indépendants de toute hypothése en ce domaime, @st un point trés positif.

Nous nous mettrons donc dans la situation d’'une étude lacpluservative possible. Nous consi-
dérons quéout événemerayant une valeur dé ;,;, supérieure é&ff“il est candidat.

Ce parti pris d’'un point de vue statistique est 'approchglla solide que nous puissions atteindre
dans ce cas.

La reconstruction des différentes variables présentéeshapitres 4 et 5 conduit déja a des distri-
butions ayant des queues non gaussiennes de par leur torréla maximum de développement
de la gerbe qui lui méme ne possede pas une distribution iganescomme nous pouvons le
constater sur la figure 4.5. |l existe donc déja un fond ircéitlle sur nos variables lié aux fluc-
tuations sur le développement des gerbes hadroniqueefdmyt’effet le plus important auquel
nous devrons faire face ne provient pas de ce fond lié au ad@veient fluctuant des gerbes
mais bien des erreurs possibles de reconstruction (quensopsuvons donc pas évaluer a priori,
puisque nous ne voulons pas nous reposer sur nos simujathsir de ne pas évaluer de fond
hadronique sur I'établissement de notre résultat doisat@ccompagner d'un démarche visant a
améliorer de qualité de reconstruction des événementddtifiant certaines sources de “faux
candidats” et en corrigeant de maniere efficace la recartgirupour les éliminer nous pouvons
alors améliorer la pureté de notre mesure. Ce point a modvé&xemple les études liées au net-
toyage des traces FADC présentées a la section 6.5.

Une fois le nombre d’événements candidats mesurés auelétéeﬁf‘l, nous devons tenir compte
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des fluctuations poissonniennes sur cette mesure. Si nosgléoons I'hypotheése d’une limite
supérieure évaluée sans fond et prenons une distributissqrmienne de moyenne correspon-
dant au nombre de candidats mesurés, nous pouvons déteteiimaite supérieure a 95% de
confiance sur le nombre de candidats mesurés par la procgelifeyman (aussi appelée ceinture
de PoissorJr) Ainsi, si notre mesure ne nous fournit aucun candidat,ntétdi supérieure sur ce
nombre a 95% sera 3.00 etc.

. -4z . . - ol
Nous devons ensuite prendre en considération notre chaixipgosition de%ffm .
il . .. . . s . L, .,
#27" couperait a priori la distribution d’une population de pivet dans nos événements dans les
mémes proportions qu’elle coupe la distribution‘tle. C’est a dire que nous devons considérer

la partie de la distribution dé€t, qui se trouve en dessous ééf““. Pour ce faire, nous multi-

plions notre résultat pa% ou f représente la fraction de la distribution @e existant au-dela de

;’éieuil. Dans notre cas précis, f=0.5 par construction puisque aawss choisi de placéieu” a
la moyenne de la distribution d&,.

Notons ici que nous pourrions optimiser la positionﬁfé“’l de maniére a maximiser le rapport
signal sur fond (ce qui reviendrait a la rapprocher de laitigion des hadrons). La correction
gue nous effectuons ici (la multiplication p%p dépendrait alors de la largeur et de la forme de
la distribution des photons. Or, ces dernieres dépendespeltire en énergie et de la distribution
angulaire des photons puisque nous n’effectuons aucurection sur ce point lors de la construc-
tion de® (contrairement a ce qui est fait pour la valeur moyenne).s\itmyrions donc formuler
une hypothése les concernant pour pouvoir établir un eisol qui n'est pas souhaitable a priori.
Aussi, méme si notre mesure n’est pas optimale du strictt plginvue statistique, nous évitons
d’inclure des sources d'incertitudes systématiques @& ritement.

7.1.4 INCLUSION DE L’'EFFET D'ACCEPTANCE

Au cours de cette méme étape nous pourrons inclure la comemrrespondant a la sensibilité
de notre détecteur aux gerbes issues de photons. Un fagtesirdonc calculé a l'aide des cartes
d’acceptance présentées a la section 6.2. Dans le cas gidmiscombinaison se basant sur des
variables issues de la courbure, du temps de montée du sigdalfacteur de forme des traces,
nous nous basons sur l'acceptance correspondant a la cantedm a la figure 6.3. L'évaluation
de A pour un intervalle en énergie correspond a I'acceptanégiiée dans cet intervalle pour des
angles azimutaux compris entre 35 et 60°. La distributioguéaire des photons est supposée a
priori identique a celle des données. La distribution engiaecorrespond également a celle des
événements entrant dans l'intervalle (reconstructionrengée photonique). De cette maniére, le
calcul du facteur de correction pour I'acceptance du déteaevient a faire la moyenne des va-
leurs prises par les événements réels a partir la cartegparace qui peut étre vue sur la figure 6.3.

Cette supposition peut paraitre critiquable dans la mesiutes sources de photons d'ultra haute
énergie ne sont a priori pas attendues avec la méme diginbgte les sources de hadrons, ou
avec le méme spectre, comme nous le discutons aux chapétés En effet, d’une part ils ne pro-

viennent pas de phénomeénes astrophysiques mais parsgiktant neutres, ils se propagent sans
étre affectés par les champs magnétiques. Toutefoigt'efsultant sera tres faible (cf. section 7.3

!Les tables donnant les limites supérieures a 95% de confitimge variable poissonienne sans évaluation de fond
sont accessibles dans la référence [Eidelman et al., 2004]

152



7.2. RESULTATS SUR LA LIMITE SUPERIEURE SUR LA FRACTION DE RBTONS

ol nous avons testé cette hypothése) et supposer une aitileution nous rendrait dépendants
d’'un modéle de distribution de sources, ce qu'il est préiérd’éviter a priori.

L'exposition du détecteur a des gerbes photons étant la mjémdans le cas des événements tout-
venant, nous ne feront pas intervenir ce facteur tant que newherchons qu’a établir fieaction

de photons d’ultra haute énergie. Nous ne le ferons par goesé pas apparaitre dans I'équation
7.1 (ie. il y est supposé égal a 1). En effet, lorsque nouseligns le nombre de candidats trouvés
par le nombre d’événements tout-venant entrant dansriialle en énergie considéré, ce facteur
d’exposition sera identique. Aussi, hous ne nous préocongepas de I'exposition du détecteur
tant que nous ne cherchons pas a établir une limite supérsemide flux de photons.

Le chiffre obtenu correspond alors a I'évaluation de la tlvsupérieure a 95% de niveau de
confiance sur le nombre de candidats photons dans cet ilteeevaénergieA E. Cela se résume
trés simplement par :

Nmeas,QSCL (AE)
A(AE) x f

oUN?2CL correspond a la limite supérieure & 95% de niveau de confsnde nombre de candi-

meas
, . il . T il
dats mesurés au-dela d&°"". f est la fraction de la distribution d&., au dessus de d&’>™" et

A(AFE) est telle que :

N95CL(AE) —

cand

(7.1)

N
A(AE) = 2=t %(E"’H") (7.2)

Dans le cas d'une limite intégrée, la borne supérieure ent Eeagoyée a l'infini pour chaque
intervalle.

7.1.5 OBTENTION D’'UNE FRACTION RELATIVE AUX EVENEMENTS TOUT -VENANT

Nous devons ensuite ramener ce chiffre au nombre d’évériénmern venant entrant dans le méme
intervalle d’énergie. Il nous suffit pour cela de dénombesrdvénements entrant dans l'intervalle
en énergie considéré pour leur reconstruction en éneryielaid. Nous cherchons donc juste ici a
évaluer le nombre de rayons cosmiques d’ultra haute énengient dans une gamme en énergie
donnée. L'acceptance du détecteur aux gerbes protonstetespour les énergies supérieures a
1085 eV ([Allard et al., 2005b]). Afin d’établir la fraction de ptams d'ultra haute énergie, il ne
sera alors pas nécessaire d’inclure de correction d’aaeept L'exposition du détecteur pour les
rayons cosmiques est identique quel que soit le primairpaaépcomme nous le mentionnions
plus haut, elle va donc se compenser entre candidats phettcagons cosmiques tout-venant lors
du calcul de la fraction de photons d’ultra haute énergie.
Ainsi, trés simplement, on a:

N95CL(AE)

_ cand
Flap) = e o

evt

(7.3)

7.2 RESULTATS SUR LA LIMITE SUPERIEURE SUR LA FRACTION
DE PHOTONS

Dans I'hypothése ou nous choisissons une combinaison diebles dépendant de la courbure,
du temps de montée du signal et du parametre de forme des,trames pouvons donc dériver
une limite supérieure sur la fraction de photons. Nous atosis de construire une limite intégrée.
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La table 7.1 donne les valeurs correspondant aux diffésetitges décrites au cours de la section
précédente. Cette limite s’appuie sur des données acquasde détecteur de surface d’Auger
entre Janvier 2004 et Mars 2006.

Les résultats donnés dans cette table sont donnés graptequeur la figure 7.1.

Nmeas NQSCL Nall A NQSCL f’y €TL%

cand cand evt corr
E>10'%8 eV 11 182 1760 0.55 66.1 3.8
E>10Y eV 4 9.1 738 0.72 255 3.5
E>10'2 eV 0 3. 299 0.89 6.7 2.3
E>10%ev 0 3. 116 094 64 5.6
E>10'6 eV 0 3. 29 0.94 6.4 22.3
E>10Y% eV 0 3. 6 0.93 6.4 100
E>10% eV 0 3. 0 0.92 6.5 100

TAB. 7.1: Mesures et calculs intermédiares menant a I'étadtiesit de la limite intégrée sur la fraction de photons
d’ultra haute énergie. Etant donné le nombre d'événémemegistrés par Auger a cette date, nous ne pouvons établir
de limite dans les deux derniers intervalles.

La limite obtenue par ce travail est mise en regard avec débremes informations tant théo-
riques gu’expérimentales.

Avant de nous intéresser aux implications physiques de sudta ce que nous ferons plutdt a
la section 7.4, nous présenterons maintenant plusieude€tiendant a établir la robustesse de
celui-ci, ce qui a représenté une autre partie de ce tragdfiése.

7.3 ETUDE DES DIFFERENTES SOURCES D ERREURS SYSTEMATIQUES
POUVANT AFFECTER LA POSITION DE LA LIMITE SUPERIEURE

Le résultat que nous venons de présenter est indéniablamésntontraignant. Cependant, il
convient d’analyser avec un regard critique les divers clbihypothéses que nous avons du
faire pour I'obtenir.

Tout d’abord, nous chercherons a connaitre I'impact deaicess des hypothéses effectuées au

cours de notre chaine d’analyse :

— Lors du calcul d’acceptance du détecteur, nous avons sapadlistribution angulaire des pho-
tons d'ultra haute énergie identique a celle des donnéess Mérifierons ici que I'impact de
cette hypothese est trés faible en comparaison de I'didisal’'une distribution plate et d’'une
distribution correspondant a une anisotropie au centE&cggque.

— Nous avons également supposé que sur la gamme en énerliiguglie nous pouvons effec-
tivement donner un résultat (soit entre'®-® et 10198 eV), la probabilité de conversion des
photons d'ultra haute énergie ayant des directions déerivsomprises entre 35 et 60 degrés
était négligeable. Nous ne pouvons d’ailleurs pas prend@mpte les photons convertis dans
notre évaluation avec les outils dont nous disposons arkhactuelle. En effectuant le calcul
des probabilités de conversion pour les différents intlrsan énergie, nous pouvons évaluer
'impact de cette perte sur notre résultat.

Par ailleurs, comme I'ensemble des résultats pouvant éaujis dans le domaine des rayons

154



7.3. ETUDE DES DIFFERENTES SOURCES D’ERREURS SYSTEMATI@GFOUVANT
AFFECTER LA POSITION DE LA LIMITE SUPERIEURE

Photon Fraction

100

10

Energy (EeV)

avg_risefimecurvavg_shape, 35 <theta <60 Integ.
[ T T T I T T T T T T T L] i
i Al / ‘ l i
- HP ! mp_~ —
! ’ AV
y !
I A ]
i 1 5 SHDM |
e D
: -1 ZB |
»7 GZK Photons
- g Neyman method (95% CL) +
[ !
i {/] 100

FiG. 7.1: Limite supérieure intégrée sur la fraction de photdiudtra haute énergie obtenues avec le détecteur de
surface d’Auger. Les précedents résulats donnés par lesaxpériences de rayons cosmiques Haverah Park (HP) [Ave
et al., 2002], AGASA (Al) [Shinozaki et al., 2002] ainsi qe&s Iderniéres études combinant les données de AGASA et
Yakutsk (AY) [Rubtsov et al., 2006] . Nous donnons égalenfeehinite supérieure établie avec les événements hybrides
d’Auger (AugerHyb) [collaboration Auger, 2006]. Ces réats sont mis en regarde avec les modeles théoriques pour les
top-downtels qu’ils sont donnés dans [Gelimini et al., 2005]. Ces @heglsont normalisés sur le spectre d’AGASA, soit
dans I'hypothése d’une violation de la coupure GZK. A titrdicatif, nous donnons également en jaune le flux maximal
de photons GZK attendus dans I'hypotheése d’un spectre amureffectivement une coupure GZK, soit normalisés sur
le flux de I'expérience HiRes (méme source).
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cosmiques d'ultra haute énergie nous reposons sur latiis d’outils de simulations. Nous mon-

trerons tout d’abord brievement que la simulation du déteatle surface que nous avons choisie

est parfaitement compatible avec la chaine de simulatibaielfe de la collaboration Auger qui
est développée de fagon totalement indépendante. Ensuwitechercherons a établir 'impact des
extrapolations des sections efficaces hadroniques queitceosm les protons ou pour les pho-
tons. En effet, aussi bien la calibration que la valeur dembkes discriminantes sont liées a la
composante muonique de la gerbe atmosphérique dont I'iaope® est donnée par des choix de
sections efficaces hadroniques. Pour évaluer 'impact sleftangements, nous avons eu plusieurs
approches indépendantes :

— Nous avons testé les effets d’'un changement de calibratiémergie pour les rayons cosmiques
hadronigues. Ce probléme est bien sdr récurrent en ce qoeomles questions de spectre en
énergie des rayons cosmiques. Nous montrerons ici que Uttaiésdtabli peut étre considéré
comme relativement robuste méme vis a vis un changementibratian de I'ordre de 25%.

— Par ailleurs, nous avons voulu connaitre I'effet assoaidedvariation de calibration pour I'éner-
gie reconstruite des photons.

— Nous nous sommes intéressés aux modifications entraiéashangement de la section
efficace hadronique des photons sur les variables sensibEesomposition du rayonnement
cosmique du détecteur de surface. Cette source d'inadtitonstitue notre limitation princi-
pale a priori.

— De facon indépendante nous avons cherché a évaluer I'trdpda modification de la position
de la distribution det, sur les valeurs estimées pour la limite supérieure sur Eidra de
photons d'ultra haute énergie. Cette vérification éclgirgele point précédent nous permet de
conclure quant a la robustesse de notre résultat.

7.3.1 IMPACT DES HYPOTHESES CHOISIES POUR LE CALCUL DE LA CORREC -
TION D’ ACCEPTANCE

Pour tenir compte de I'acceptance de notre détecteur alvegele photons lors de notre analyse,
nous utilisons les événements réels entrant dans un itieecaanme candidats photons potentiels
(ie. nous reconstruisons leur énergie dans I'’hypothésesderniers sont des photons). Le facteur
correctif pour I'acceptance attendue dans cet intervalléresrgie est alors calculé en se basant
sur les cartes d’acceptance du détecteur (présentées éitansg2) en utilisant les valeurs des
angles zénithaux et des énergies de ces événements. Paguenis cela revient a supposer impli-
citement que la distribution angulaire des photons d'uiate énergie est la méme que celle des
données tout-venant. Cette hypothése n’'a pas lieu d’'étrma, pes photons d’ultra haute éner-
gie ayant le particularité de ne pas étre produits par desss@astrophysiques. Nous avons donc
voulu vérifier d’'une part I'impact de cette supposition pamparaison avec I'utilisation d’'une
distribution angulaire plate. Le résultat de cette vérificapeut étre vu sur la figure 7.2, montrant
gue la supposition sur la forme de la distribution angulaffectuée lors de ce calcul est vrai-
ment d’une importance mineure vis a vis de I'établissemeriadimite supérieure sur la fraction
de photons. Nous sommes donc a priori peu affectés par leglesode distribution de sources
potentielles de photons d'ultra haute énergie comme laéneatioire super lourde par exemple.
Afin de se compléter cette approche, nous avons voulu nouseaste la forme attendue pour la
distribution angulaire des événements dans le cas d'ursetampie au centre galactique, ce qui
serait le cas dans I'hypothése ou par exemple les phototisadiaute énergie étaient produits par
désintégration de matiére noire super lourde. Pour cela avons effectué une simple simula-
tion Monte Carlo et pris I'exemple caricatural d'un flux deopdn d’ultra haute énergie provenant
uniguement du centre galactique (distribution gaussieienargeur 5 degrés centrée sur le centre
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FiG. 7.2: Modification de I'acceptance du détecteur de surf&segkr pour une distribution angulaire plate (en rouge)
et la distribution angulaire de événements (en bleu). Lié&rdnces observées sont minimes.

galactique). La distribution angulaire attendue pour{&néments est alors telle que sur lagamme
des angles zénithaux que nous avons gardés (35-60 deggpphrait quasiment plate dans ce cas
(fig.7.3). Nous montrons donc par la que notre résultat ¢stiviement solide vis-a-vis des hypo-
theses sur la distribution angulaire de la production deqguiso(ce qui est logique, I'acceptance ne
dépendant somme toute que pewdtans une gamme en énergie donnée.) Ce point est trés inté-
ressant car nous sommes alors libérés de toute hypothélsedéstribution d’éventuelles sources
pour I'établissement d'un résultat sur la fraction de phetd’ultra haute énergie.

7.3.2 IMPACT DE LA CONVERSION DE PHOTONS

Nous avons négligé au cours de cette étude la conversioibjgodss photons au-dela de'?6

eV. La conversion de photons dans le champ géomagnétiqueitatmmmme nous I'avons présenté
au chapitre 4 a la formation d’'une prégerbe avant méme €erdans I'atmosphére. Aussi, le dé-
veloppement des gerbes issues de photons convertis sei@bpalus proche d’une gerbe issue
de proton. Par conséquent, lors de la recherche de cangiuatisns, la chaine de reconstruction
specifique que nous utilisons pour I'énergie n'est pas @&dapious aboutissons a une énergie
surestimée ou sous estimée suivant I'angle d’incidenca derbe (inversion autour de 40 degrés,
comme nous le discuterons autour de la figure fig. 8.6). Haugsl les caractéristiques de la gerbe
de photon converti sont plus proches de celles d’'une geitiéeipar un proton, ce qui aura une
incidence. La sélection des candidats que nous appliquessen effet pas adaptée ici : nous ne
sommes pas capables de retrouver correctement les phatovextts en utilisant le seuil suk
gue nous avons choisi pour les photons non convertis. Ntmrssalonc perdre les photons qui se
convertissent dans le champ géomagnétique (ou au moingamngegpartie).

Afin de faire une évaluation conservative de I'impact de laveosion de photon, nous allons main-
tenant supposer que nous n'avons détaat@inphoton converti soiiV,,,,; = Nz. Par conséquent,
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Fic. 7.3: Ditribution angulaire des événements attendue dagpdthése ou ceux-ci ne proviendraient que d’'une
anisotropie gaussienne de largeur 5 degrés située au gabaetique. Les bornes indiquées en pointillés indiquent
la gamme en angle zénithal sur laquelle nous travaillonsLeidistribution est parfaitement compatible avec une
distribution plate.

si nous évaluons la probabilité de conversifn,dans un intervalle en énergie, le nombre de can-
didats photons corrigé de la perte liée a la conversionVést, = Ne/(1 — P.) qui correspond
alors au véritable nombre de photons entrant dans l'inlervidous traitons ensuit&/’ . de la
méme maniere qu’expliqué précédemment pour établir ldidraé la section 7.1.2.

La probabilité de conversion en fonction de I'énergie dwragosmique primaire (intégrée sur
tous les angles azimutaux et sur les angles zénithaux ebteg 80°) est donnée sur la figure
7.4. Elle est évaluée en supposant que le champ magnétigestrte est dipblaire, comme pour
les cartes données au chapitre 4. Pour évaljedans un de nos intervalles en énergies, nous
devons également intégrer la fraction de photons qui seettigsent (c’est a dire la probabilité de
conversion multipliée par le spectre) sur toutes les éagglipérieures a Uty borne inférieure de
l'intervalle sur lequel nous établissons la fraction. Poeifaire, nous devons supposer un spectre
attendu pour les photons avec une pett&/dE « E~22, ce qui correspond a la pente pouvant
étre ajustée sur les données de I'expérience AGASA pounseemments post GZK. Dans le cadre
de modélesop-down nous attendons d’ailleurs un spectre pour les photong ayenpente plus
proche de -2 que dans le cadre des processus d'accéldratiom-up L'intégration sur I'énergie
suivant ce spectre nous permet de fournir la correction Bog@p pour obtenitV, ., ce qui est
donné sur la figure 7.5.

N.B. : dans I'hypothése ou nous sélectionnerions une pdetiphotons convertia dans un in-
tervalle donné en plus des photons non convertis, cette rdémaeste conservative. Dans ce
cas, nous observons effectivement un nombre de candMats; = N: + n. Alors si nous
appliquons la démarche ci dessus, le nombre de candidaigéale la conversionV, . =

Neana/(1 — P.) +n/(1 — P.). Le nombre ne candidats photons dans l'intervalle est danc s
estimé den/(1 — P.). Par conséquent, la limite que nous évaluerions &/gg , dans ce cas est
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plus élévée que la limite vraie. Nous restons donc consenlatsque nous faisons I'hypothése
gue nous ne détectons aucun photon converti pour calcuteriaction a appliquer.

35 < theta < 60 - Integrated on Phi
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FiG. 7.4: Probabilité de conversion (intégrée sur I'angle azat) en fonction de I'énergie. les énergies auxquelles
nous évaluons notre limite intégrée sont ici sont indiquesegles traits verticaux.
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FiG. 7.5: Correction a appliquer pour évaluer le nombre de chatsliphotons total avec conversion. les énergies aux-
quelles nous évaluons notre limite intégrée sont ici safiijuées par des traits verticaux.

Les résultats donnés sur la figure 7.6, montrent que le faiédéger la conversion dans le champ
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géomagnétique n'a que peu d’'impact jusgs’a 10! eV. Lhypothése de négliger la conversion
de photons dans le champ géomagnétique n’'a donc pas d’irapatgs implications physiques

de notre résultat. Toutefois, nous devons reconnaitre iquaus voulons fournir un résultat tota-

lement conservatif sur la fraction de photons d'ultra hartergie, nous devons donner la limite
obtenue dans ce cadre, c’est a dire celle qui est indiquétearsbr la figure 7.6.

35 <theta <60 Integ.
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FiG. 7.6: Impact de la probabilité de conversion de photons’étatllissement de la limite supérieure sur la fraction
de photons d'ultra haute énergie(la limite est donnée an) lele comparaison de la limite établie dans I'hypothése ou
il 'y a pas de conversion (en rouge). L'impact de la conwersst tres faible dans la zone ou ces résultats sont les plus
contraignants.

7.3.3 ROBUSTESSE VIS A VIS DE L'ESTIMATEUR D 'ENERGIE HADRONIQUE

La calibration en énergie qui a été choisie pour les événenient venant correspond a la ca-
libration avec laquelle le premier spectre d’Auger a pu &eni. Elle se base sur l'utilisation
des événements hybrides (calibratiofC-Hybride Les détails concernant son établissement sont
fournis dans [Collaboration Auger, 2005d]). L'utilisatiale la calibration hybride revient a se re-
placer sur I'échelle en énergie des événements mesurésipaesitence. Toutefois, les énergies
estimées a l'aide d’'une calibration basée sur des simokiti@ gerbes pour la détection au sol
correspondent a une estimation systématiguement plue baw5% par rapport aux mesures ef-
fectuées a l'aide de la fluorescence. Nous ne chercherorisi gagntrer dans le débat entourant
les incertitudes sur la reconstruction de I'énergie desmayosmiques par une expérience comme
Auger. Nous vérifierons simplement I'impact du passage type de calibration a une autre sur
notre résultat.

Pour cela, si nous modifions la valeur de I'énergie recoitstpour les protons de25% (toutes
choses égales par ailleurs) nous obtenons les résultitesisur la figure 7.7. Ce résultat est
trés encourageant puisqu'’il tendrait a montrer que méme @e® variations de calibrations aussi
fortes, notre résultat reste contraignant pour les modidedéfauts topologiques et de matiére
noire ultra lourde (dans I'hypothése de leur normalisasonle flux d’AGASA). De plus, les ca-
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librations utilisées pour la détection au sol menant a ualtasplus élevé pour les énergies, le
passage de la calibration hybride a une détection corestniguement avec le détecteur de sur-
face nous ménera a I'établissement de limites plus bassgse Mesultat est donc conservatif de
ce point de vue qui constitue une des limitations principaler les résultats entourant les rayons
cosmiques d’ultra haute énergie.

avg_risetimecurvavg_shape, 35 <theta <60 Integ.
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FiG. 7.7: Impact sur la limite supérieure sur la fraction de phetd’ultra haute énergie d’'une modification en énergie
proton de +20% en vert et -20% en bleu par rapport au résuéthli €n se basant sur la calibration CIC-Hybride des
événements Auger ([Collaboration Auger, 2005d]), en raaigées calibrations basées purement sur des études Monte
Carlo pour la reconstruction en énergie des gerbes vuedadétecteur de surface, sont systématiquement plus hautes
gue la calibration CIC-Hybride.

7.3.4 ROBUSTESSE VIS A VIS DE L'ESTIMATEUR D 'ENERGIE PHOTON

La résolution obtenue sur la reconstruction en énergie ddseg initiées par des photons est de
'ordre de 25% (cf. section 6.3.4). Nous pouvons, tout conmowes I'avons fait pour les rayons
cosmiques tout-venant, évaluer les modifications attesxduel’@valuation de la limite supérieure
si, toutes choses égales par ailleurs encore une fois nodgions I'évaluation de I'énergie re-
construite pour les photons de5%. Le résultat de ce test apparait sur la figure 7.8. Il appquait
limpact d'une telle variation est faible et ne va importeregsur les premiers intervalles. Aussi,
méme pour une modification aussi importante, nous gardenomésultat trés contraignant pour
la limite supérieure sur la fraction de photons d'ultra eagénergie.

7.3.5 ((HOIX DU PROGRAMME DE SIMULATION DETECTEUR

Nous avons émis certaines critiques sur les simulationscti#tr d’Auger, choisissant de ne
pas évaluer le fond hadronique sur I'établissement de idra de photons d'ultra haute éner-
gie de maniére a établir le résultat le plus conservatifsiptss En contrepoint de ces critiques,
il convient toutefois de vérifier que la simulation de dé&ectque nous utilisons est cohérente
avec les autres simulations détecteur de surface d’Augee gui concerne la détermination de la
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FiG. 7.8: Impact sur la limite supérieure sur la fraction de phetd’ultra haute énergie d’'une modification en énergie
photon de +20% en vert et -20% en bleu par rapport au résteli §race a la modélisation que nous avons présenté
a la section 6.3.4.

position moyenne de la variable discriminante pour lesqimtNous avons pour cela simplement
comparé la position des variables reconstruites pour lectiir de surface d’Auger (courbure,
temps de montée du signal, facteur de formé gt pour des photons simulés. Nous avons utilisé
des gerbes générées par AIRES et notre chaine de recoiostrhabituelle. L'accord qui peut
étre observé sur la figure 7.9 entre notre programme de dionla@pide du détecteur et un se-
cond programme de simulation rapide (G4Fast) est excedlaumt les 4 quantités potentiellement
utilisables par I'analyse. G4Fast est plus largementsatilans la collaboration qu’EasySim et
est développé sur la base de Géant 4. EasySim et G4Fast sontates de simulation rapide
développés totalement indépendamment. Aussi, cetteozéidih est relativement intéressante et
montre que différents choix d’algorithmique ménent a deslétisations tout a fait comparables
des processus physiques, tendant a montrer que la sinmuthtidétecteur de surface d’Auger si
elle n'est pas parfaite, est d'ores et déja suffisament is@étpour nous permettre de produire un
résultat tel que nous le présentons ici.

7.3.6 IMPACT D’'UN CHANGEMENT DE SECTIONS EFFICACES HADRONIQUES ET
DE PHOTOPRODUCTION. CONSEQUENCES SUR LES VARIABLES DISCRIMI -
NANTES

Les résultats que nous donnons reposent sur des comparaisorsimulations de gerbes issues
de photons. Lorsque ces simulations sont effectuées, rasshasons sur une extrapolation trés
lointaine des sections efficaces de photoproduction desfioinsieurs ordres de grandeur). Les
point expérimentaux que nous possédons sont a des éneegmdsmbses par rapport a celles que
nous touchons du doigt avec I'expérience Auger.

Deux cas doivent étre considérés qui pourraient affectdistaimination entre gerbes de protons
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FiG. 7.9: Recocnstruction des observables utilisées poutleeg de composition avec le détecteur de surface pour un
ensemble de gerbes de photons non convertis générés aveSAlpassant par la simulation détecteur EasySim (en
rouge) ou G4Fast (en vert). On ne retrouve pas de différeotzdble sur ces variables reconstruites.

et gerbes de photons :

— “Siles protons se rapprochaient du comportement des péibto

c’est a dire si les futures mesures imposaient une baisssattions efficaces hadroniques

des protons et donc une baisse éventuelle du nombre de muatesgs dans les gerbes hadro-
nigues. Dans ce cas, le résultat que nous pouvons donnst t@reservatif si nous réfléchissons

al'impact attendu sur la composition des rayons cosmiqués/enant. En effet, dans ce cas, les
comparaisons entre les données observeées et les simslddaerbes hadroniques nous impo-
seraient une composition plus lourde, signant éventuelier'ailleurs la présence de noyaux.

Nous aboutirions donc a des limites supérieures sur ladrade photons plus basses que celles
que nous pouvons établir ici. Nous n'irons pas plus loin dassconsidérations, car nous n'ap-

puyons pas nos résultats sur l'utilisation de simulatiomgerbes hadroniques. Toutefois, il est
confortable d’obtenir un résultat conservatif de ce poatde.

— “Siles photons se rapprochent du comportement des pratons
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dans le cas d'une augmentation des sections efficaces deppbaiiction de pions par contre,
nous attendrions une limite supérieure plus haute liée aiss® de la discrimination entre
photons et protons.

En effet, la section efficace de photoproduction de pionsienpact tout particulier sur la com-
posante muoniqgue de la gerbe. Dans les gerbes issues da$ddrplupart des muons sont
produits par la désintégration des pions et des kaons geta¥eéde la collision des hadrons
de la gerbe avec les noyaux des atomes de l'air. Dans le cagedass issues de photons, le
canal principal assurant le transfert d’énergie de la @attctromagnétique a la partie hadro-
nique de la gerbe est la photoproduction de pions. Les mumrisasors produits lors de cette
seconde étape, dans une gerbe secondaire hadronique gté gitiée par une interaction pho-
tonucléaire. La modification des sections efficaces de photoiction a donc une influence sur
I'énergie transmise a ces gerbes hadroniques secondaides@sur la production de muons.
Cette modification aurait aussi un impact sur la position @ximum de développement de la
gerbe. En effet, en augmentant par exemple les sectiona@ffice photoproduction, la gerbe
de photon se développerait d’une fagon plus proche d’'urmegde proton. Elle aurait donc un
maximum de développement moins profond, ce qui pourra avoimpact sur les observables
que nous utilisons et dans le pire des cas pourrait mémeeaémgossible la discrimination
photon/proton.

Le but de cette partie est d’étudier 'impact d’une modifmatdes sections efficaces de photopro-
duction sur I'établissement de la limite supérieure surdatfon de photons d’ultra haute énergie.

Il faut donc tout d’abord tester I'impact de la modificatioestsections efficaces de photoproduc-
tion sur les variables discriminantes pouvant étre recoibss par le détecteur de surface et que
nous utilisons pour la présenta analyse. Ce travail esept€sn détails dans [Badagnani et al.,
2005]. Le principe de cette étude est tout simplement deine¢o la question et de se demander
de quelle quantité les sections efficaces devraient étréfigeslpour que nous perdions notre pou-
voir de discrimination entre protons et photons. Pour celssravons utilisé des gerbes de photons
générées par AIRES en modifiant les sections efficaces degbduction de pions au dessus de
10* GeV suivant :

m E’Y A
Uwr - U'Yﬂ— <m> (74)

ou A\ sera appelé le parametre de modification. Ainsi, la sectificaee augmente rapidement
au dessus d&0* GeV en fonction de I'énergie, aboutissant par exemple a aiteuw 100 fois
plus élevée que celle donnée dans le recueil su PDG [Eidedtnaln, 2004] pour une énergie de
10'® eV si nous choisissons arbitrairementAs0.4 (courbe rouge sur la figure 7.10). Rappelons
gue dans ce cas les gerbes de protons seront beaucoup nfestéesf que les gerbes initiées
par des photons, puisque dans le cas des protons, les plseimm des particules secondaires
d’énergie moindre. Nous avons pu reconstruire pour ungepptipulation de gerbes verticales
générées avec des paramétres de modification différentbsesvables du détecteur de surface
sur lesquelles nous nous basons pour la discrimination deps. A titre indicatif, la valeur de
lambda a adopter pour suivre les extrapolations correspanaux modéles de pomerons durs
[Donnachie and Landshoff, 2001] correspond a une valeu t€0.2 (courbe bleue sur la figure
7.10). Ces modeles théoriques constituent les plus foxtesp®lations existantes et sont a I'heure
actuelle fortement défavorisées ([Risse et al., 2001]) en§imlles ne sont pas totalement rejetées.
Nous rappelons a la figure 7.10 les différents modeles hayres existant a I'heure actuelle.
Elles aboutiraient a une augmentation du nombre de muorisrded de 80% pour les gerbes de
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photons.

Le résultat obtenu sur nos observables lorsque nous augnsentivement la valeur de est
donné sur la figure 7.11. Les barres verticales sur ces figepeésentent la dispersion du profil.
On peut conclure de I'observation de cette figure que poufrpdout pouvoir discriminant entre
protons et photons, il faudrait une modification trés fors slections efficaces de photoproduction
de pions. Plus forte en tout cas que les modeles théoriqustam@xactuellement, méme les plus
exotiques ([Donnachie and Landshoff, 2001]). On peut damonnablement penser que méme
dans ce cas précis, correspondant nous le rappelons augteram-0.2, la variable®., ne soit
pas décalée de plus de Yers les protons puique la courbure et le temps de montéegdalsi
n'apparaissent que peu affectés.

° 10° 10 10 10 ' "
ET (GeV)

FiG. 7.10: Données et extrapolations de la section efficace deploduction de pions telle que donnée dans le PDG
(cTP%), 3 autres modéles d’extrapolations sont donnés ici le pomdur °*°), (¢™°%) [Bezrukov and Bugaeyv,
1981] et une extrapolation récented¥) [Block and Halzen, 2004]. Les courbes de couleur indiqieemorme prise
par la section efficace lorsque nous la modifions selon I'égu&.4. La courbe bleue correspond=0.2 et la courbe
rouge=0.4. Modifications faites depuis une figure tirée de [Rigsd.e2001].
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FiG. 7.11: temps de montée, temps de descente du signal et ceyndur des protons (noir, pointillé) et des photons
(vert et bleu) pour différents parametres de modificatia@s points verts sont obtenus avec QGSJET. On les compare
avec les résultats obtenus pour SYBILL en bleu.Tiré de [Badai et al., 2005]. Les extrapolations correspondant
aux modeéles de pomerons durs [Donnachie and Landshoff] 2@00F5ont les modéles les plus exotiques dont nous
disposons pour les extrapolations de sections efficacebategroduction peuvent étre associées a une valedrde

0.2. Nous rappelons cette valeur par un trait vertical sudi#férentes figures.

La production de gerbes comportant des sections efficacddiéas était insuffisante pour nous
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permettre de reproduire toute la chaine d’analyse. Tostefdin de compléter cette approche
nous avons analysé I'impact du décalage éventuetdesur la limite supérieure sur la fraction
de photons. Le résultat de ces modifications est donné swueefr.12. Bien s0r, I'impact d’'un
décalage vers les protons de,Tend notre résultat beaucoup moins contraignant. Ce atgeal
est extréme et dépasse méme ce que nous attendons de la atiodifites sections efficaces de
photoprodution dans le cadre des modéles de pomerons @ansn@chie and Landshoff, 2001]).
Toutefois méme dans ce cas qui dépasse donc nos modeleadesxptiques, nous gardons une
limite suffisament basse pour contraindre notamment leshasdie défauts topologiques.

La limite obtenue par le détecteur de surface d’Auger reste dnéme dans ce cas d’'une tres forte
moadification, une des limites les plus basses pouvant &bdiés sur la fraction de photons d'ultra
haute énergie et permet encore d’avoir un impact sur les le®deé productiomop-downpour les
rayons comsiques d’ultra haute énergie. Il semblerait dprec nous puissions garder a I'esprit
gue ces résultats défavorisent les modépsdownmalgreé les incertitudes entourant les sections
efficaces hadroniques et de photoproduction. Notons peugs| que de récentes études théo-
riques concernant la valeur maximale des sections effickcphotoproduction semblent indiquer
gue des valeurs dépassant d’'un facteur 2 la section efficau@éd par le PDG semblent forte-
ment défavorisées (cf. référence a une communication @dednée dans [Risse et al., 2001]),
d’autant plus que les derniéres études en date ([Block afmbhla2004]) restent trés proches des
résultats du PDG. Les tests que nous avons effectués ientetinc extrémement pessimistes et
leurs résultats restent trés encourageants. Nous powtoniesoser tirer des conclusions quant aux
implications physiques de notre résultat en les consid&@nme robustes a d’éventuels change-
ments modérés des sections efficaces de photoproduction.
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FIG. 7.12: Impact de la variation de la position médianéﬁiesur I'établissement de la limite supérieure sur la fraction
de photons d'ultra haute énergie.
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EXPERIMENTAL ACTUEL ET IMPLICATIONS PHYSIQUES

Les résultats présentés ici sont les plus contraignaniiejuti été obtenus jusqu’a présent. La puis-
sance statistique du détecteur de surface d’Auger a petobiedir ce résultat avec des données
prises entre Janvier 2004 et Mars 2006. Le résultat que rmi@a@ns est en accord et renforce les
mesures effectuées précédemment avec d’'autres détecteurs

Par ailleurs, comme nous I'avons montré ci-dessus, ceta¢sabte robuste a plusieurs sources
d’incertitudes systématiques. Méme pour une modificatgsea forte des sections efficaces ha-
droniques, ce qui est la source majeure d'inquiétudes @suphysiciens des rayons cosmiques
d’ultra haute énergie, il reste contraignant pour les mexlde défauts topologiques. Cette limite
supérieure sur la fraction de photons d’ultra haute énéngise donc de nouvelles contraintes
expérimentales sur les modéles théoriques que nous avgrggenter dans le chapitre 3.

Il semblerait ressortir de cette étude que nous défavaribexistence de I'ensemble des modéles
regroupes sous I'égide des modetep-down tout du moins dans I'hypothése ou ces derniers
sont appelés a expliquer le flux des rayons cosmiques dhdinée énergie observé par AGASA.
En effet, les fractions de photons attendues pour les modeleléfauts topologiques, de matiere
noire ultra-lourde et d&-Bursttels que calculés dans [Gelimini et al., 2005] et auxquelsmous
comparons ici sont normalisés sur le flux mesuré par 'eepég AGASA.

Sinous reprenons la figure 7.1 en la mettant en regard avéadti®ns attendues pour les mémes
modéles mais cette fois dans I'hypothése d’une normaldisdiasée sur le flux de HiRes donnée
également dans [Gelimini et al., 2005] (figure 7.13), nousvpas interpréter ce résultat sous un
autre angle. En effet, les fractions de photons d'ultra dn@uiergie attendues dans le cadre ou la
coupure GZK existe ne sont pas contraintes par la limiterseyr& présentée ici. L'obtention de
mesures aussi basses sur la fraction de photons dans les R@aikait donc étre prise comme
un indice indirect de la présence d’'une coupure GZK dansdetspdes rayons cosmiques d'ultra
haute énergie. (Encore une fois précisons que cette comelast tirée dans le cadre des hypo-
theses développées dans l'article [Gelimini et al., 20@kjrpa production et la propagation des
photons UHE). En effet, nous restons parfaitement comlpatdwec les fractions de photons d'ul-
tra haute énergie attendus dans la cadres d'un scénaricavpare GZK, méme dans le cadre
ou il existe une composante de modélgs-downpour la production des rayons cosmiques ultra-
haute énergie, alors que nous semblons défavoriser kexistde tels modeles pour un scénario
sans coupure.

Nous préférerons rester prudents quant aux implicatioéeridues du résultat que nous avons
établi ici. Les incertitudes sur I'atténuation lors de lagagation des photons d'ultra haute éner-
gie notamment restent trés fortes (interactions avec lé fliffus radio a propos duquel de nom-
breuses incertitudes subsistent), aussi il serait sane @@sez hasardeux de tirer de ce résultat
expérimental des conclusions théoriques fermes.

Toutefois, ce résultat expérimental, d’autant plus geihkle robuste aux principales sources d’in-
certitudes systématiques existant dans la chaine d’anagssans aucun doute appelé a s'ajouter
aux éléments allant contre I'existence des modi&psiowngue nous avons présentés au chapitre
3 (contraintes liées a I'observation du fond diffust a 'absence d’anisotropies).

Remarquons pour finir, sur les deux figures présentées,dioinade photons d'ultra haute éner-
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gie (trés basse) liée a la présence de la coupure GZK. Lédinadt photons lié a I'interaction d’'un
flux de protons d'ultra haute énergie avec le fond diffus aaegique est calculé dans le cadre ou
cette coupure existe @?° eV, soit normalisé sur le spectre mesuré par I'expérien&ebli Cette
fraction de photons GZK est un “minimum garanti” qui sergdous présent (attention toutefois,
la forme proposée ici provient de l'interaction d’un flux dere protons, ce qui est une supposi-
tion. Nous ne connaissons pas la composition des rayonsauassma ces energies. Par ailleurs ce
flux est dépendant du parcours du proton et donc du modélés pbar les champs magnétiques
extragalactiques). Nous ne sommes a I'heure actuelle pables de mettre en évidence cette po-
pulation de photons d'ultra haute énergie. Dans quelquesesncependant, I'augmentation de la
statistique et la mise au point d’une analyse prenant des\ais sophistiquées en comparaison
des choix conservatifs que nous avons effectué ici peranptut-étre de mettre en évidence ces
photons d'ultra haute énergie.
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7.4. MISE EN PERSPECTIVE DE CE RESULTAT DANS LE CONTEXTE EXREBMENTAL

ACTUEL ET IMPLICATIONS PHYSIQUES
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FiGc. 7.13: Les modeles théoriques de la figure 7.1 (qui est emisur la figure du bas) sont normalisés sur le flux
mesuré par I'expérience AGASA. La figure du haut de page meeldes mémes résultats mais les normalisations des
modeles théoriques sont cette fois faites sur le flux mesaréliiRes, qui, contrairement a AGASA attend une coupure
dans le spectre des rayons cosmiques d’ultra haute éneagieurbeGZK-photongorrespond a la fraction de photons
GZK attendus dans le cadre d'un scénario avec coupure (gseitcen haut ou en bas). Ces courbes théoriques sont

tirées de [Gelimini et al., 2005].
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CHAPITRE 8

RECHERCHE DE SOURCES
ASTROPHYSIQUES EN PHOTONS UHE

8.1 PEUT ON ESPERER TROUVER DES SOURCES DE PHOTONS AUX
ENERGIES D’AUGER PROVENANT D' ACCELERATEURS ASTRO -
PHYSIQUES ?

Contrairement aux particules chargées, les photons n@asiuléviés par les champs magnétiques.
En observant des photons d’ultra haute énergie, on pouloait espérer avoir directement acces
aux sources des rayons cosmiques et ainsi mieux compremgm@duction de particules a ces
énergies extrémes.

Nous avons vu au chapitre 1 que les photons d’ultra hautgiénae peuvent pas se propager dans
I'univers sur des distances cosmologiques en raison dér@uraction avec le fond radio. Comme
pour les hadrons avec la coupure GZK, cela impose que lesesode photons d'ultra haute éner-
gie soient trés proches. De nombreuses sources de photdmy/aexistent, a la fois dans notre
propre galaxie, mais aussi dans notre voisinage. Les ggestrénergie des photons observés par
I'expérience H.E.S.S. en provenance de la région du ceateetigue, verSagitarius A*[Aharo-
nian et al., 2004] ou d’'une zone étendue proche du centre @aléxie [Aharonian et al., 2006b]
sont remarquablement plats, ce qui pourrait suggérer uniggrgement aux plus hautes énergies
[Collaboration Auger, 2006]). Cela motive d’autant plussuecherche d’événements de haute
énergie pouvant provenir de cette région (I'extrapolagsh bien sr immense et nous n'avons
pas de motivations d’ordre théorique, mais cela suggémgngLactivité en rayonnement cosmique
pourrait se poursuivre a plus hautes énergies et qu'’il pdwdonc étre intéressant d’observer cette
zone en particulier).

Par ailleurs, comme on I'a vu au chapitre 3, certains modefeslownreposent sur la désintégra-
tion de matiére noire ultra-lourde. La position du systéplaige n'étant pas centrale dans le halo
de matiére noire, nous rencontrons plus de matiere noira igne de visée du centre galactique
gue vers l'anti centre galactique. Par conséquent, onchtiee anisotropie significative vers le
centre galactique dans le cadre de ces modéles [Berezinskiylikhailov, 1999; Medina Tanco
and Watson, 1999; Dick et al., 2005]. De plus, on pourradératte également detustersd’éve-
nements en provenance des agrégats de matiére noire gésanaent les galaxies ou les amas les
plus proches. Ces signatures sur les directions d’arrogglées a des études sur la composition
représenteraient un argument fort en faveur de ces modéles.
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Pour ces raisons, la recherche sur le ciel de sources dengshatest-a-dire la détection d'une
accumulation de rayons cosmiques ayant des caractédstigliphotons dans une direction don-
née du ciel est une voie extrémement intéressante a expl&waerme on I'a vu au chapitre 1,
la recherche d’anisotropies, qu’elles soient aux grandesux petites échelles, n’a pour le mo-
ment donné lieu a aucun résultat significatif. Nous propsstans ce chapitre de rechercher des
anisotropies dans les directions d’arrivée des événenagats les caractéristiques les plus pho-
toniques. Nous utiliserons comme critére de sélection fi@bi # introduite au chapitre 5 sur
laguelle est basée notre mesure de la limite supérieura $wrction de photons dans le rayonne-
ment cosmique d’ultra haute énergie.

Par ailleurs, nous avons montré au chapitre 4 que I'effebdearsion des photons dans la champ
magnétique terrestre aux énergies supérieu@s’® eV pouvait conduire a une signature sur les
directions d'arrivée des photons en coordonnées localass Mtiliserons les outils de génération
de carte du ciel présentés auparavant pour la recherchaudzqmur revenir sur cette étude, en
construisant cette fois des cartes en coordonnées localeggrhercher une signature liée a cet
effet.

8.2 CARTES DU CIEL

Afin de rechercher des exces ou des deplétions dans le cigd, baserons notre analyse sur la
comparaison d’une carte lissée des évenements d’Augellacace de couverturec’'est-a-dire

la distribution attendue dans le cas ou le rayonnement cpsnest parfaitement isotrope. Nous
appliquerons ici les algorithmes développés dans le caglte techerche d’anisotropies au sein
de la collaboration Auger [Collaboration Auger, 2005c; |@obration Auger, 2005f]. Il ne s’agit
pas ici de détailler ces techniques, mais trois points mréritependant d'étre explicités afin de
rendre les résultats plus facilement interprétables : fallgation et le lissage utilisés pour la
représentation des cartes, la méthode de calcul de la aadeuwderture et I'estimateur employé
pour la significance des excés observés.

8.2.1 PBXELLISATION ET LISSAGE DES CARTES DU CIEL

Nous employons ici la pixellisation HEALPix [Gorski et @005] qui fut initialement introduite

pour I'étude des anisotropies du CMB. Cette pixellisatioéspnte de nombreux avantages :

— Les pixels sont tous de méme taille, ce qui permet d’'évitetethir compte de leurs tailles
relatives pour I'estimation des densités dans chaquetitirecu lors du lissage des cartes.

— Pour une latitude donnée, ils sont régulierement répantibngitude, de sorte qu’une trans-
formation en harmonique sphérique (calcul des coefficienisdu développement sur la base
des harmoniques sphériques) se fait en trés peu d’'opé&atiar’utilisation d’'une FFT (Fast
Fourier Transform). On trouvera des détails sur ce poinsdRevenu, 2000; Gorski et al.,
2005].

— Des outils de manipulation de cartes, d’affichage, de ditrsont fournis avec les programmes
permettant de fabriquer les cartes, de sorte que I'on p#iseutcette pixellisation sans difficul-
tés.

Dans notre analyse, les cartes HEALPix sont lissées a srawer fenétre (il s’agit d’'une simple
convolution) afin d’améliorer le rapport signal sur bruit @ix d’'une perte en résolution spatiale).
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En pratique, a moins rechercher des anisotropies aux tadslgs échelles ou des structures trés
étendues, on obtient un résultat optimal en lissant par enétife de la taille de la résolution
angulaire du détecteur. Dans le cas du détecteur de surfagget, la résolution angulaire varie
entre environ 2.2 deg. pour les événements formés de trosscu mieux que 1 deg. pour les
plus énergétiques [Collaboration Auger, 2005a]. Ces ufisols sont cependant estimées dans
le cas de primaires hadroniques. Comme nous l'avons s@ubignchapitre 5, les gerbes issues
de photons ont un front moins bien défini (car plus pauvre eonsuet déclenchent moins de
cuves. La résolution angulaire est donc dégradée pour lemmh On voit nettement cet effet
sur la figure 8.1. Les résolutions mesurées sur cette figurealdenues avec des événements
simulés et sont donc optimistes. Elles sous-estiment @utsn “vraie” du détecteur d’environ

un facteur 1.5, les valeurs plus réalistes citées ci-dggausles protons étant obtenues en utilisant
les événements hybrides [Collaboration Auger, 2005a]. ‘@esd donc a ce que la résolution
angulaire véritable varie entre 3 et 1.5 degrés pour lesopisot

Dans l'analyse que nous présentons dans ce chapitre, nbserabs deux fenétres de lissage
différentes : une Gaussienne de= 3 deg. pour obtenir des cartes a la résolution angulaire
attendue pour les photons et une autrerde 10 deg. pour rechercher des sources plus étendues,
telles que ce que I'on attend en provenance du centre gplectians le cadre des modétep-
down
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Fic. 8.1: Résolution angulaires (angle sur la volte céleste) compamdtre protonsy bleus) et photonsy
rouges) simulés pour des gerbes prises éwmenpris entre 30 et 60°. Les résolutions indiquées prowatn
de pures simulations et sont donc optimistes (d'un facteviren 1.5).

8.2.2 [ESTIMATION DE LA CARTE DE COUVERTURE

L'estimation de la carte de couverture est cruciale pouedaerche d’anisotropies puisqu’il s'agit
de la référence avec laquelle on compare la carte consavgte les données pour mettre en évi-
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dence d’éventuels exces.

Le détecteur d’Auger observe a chaque instant une portiociedlavec une acceptance qui en
premiére approximmation ne dépend pas de I'angle azimw umiquement de I'angle zénithal.
Au-dela de I'énergie de saturation de I'acceptance du tiede surfaceR > 3 x 10'® eV),
toutes les gerbes devraient déclencher le détecteur eepéance zénithale du détecteur devrait
devenir purement géométrique, c'est-a-dif@] = sin 6 cos § (distribution uniforme ercos 6*
modulée paros 6 car le détecteur est plan). A plus basse énergie, I'accept@é@pend de I'angle
zénithal a cause de l'atténuation des gerbes qui travepbesntd’atmosphére aux grands angles
zénithaux. La zone a laquelle est sensible le détecteur rigceyparcourt donc la volte céleste
avec la rotation de la terre de sorte qu’une large portionigllest couverte en 24 heures.

La couverture sur la voQte céleste est le temps relatif gzeasié détecteur de surface dans chaque
direction du ciel. 1l s’agit donc du flux de rayons cosmiquesradu dans chaque direction du ciel
si le rayonnement était parfaitement isotrope. On peut rapgue la présence d’anisotropies sur
le ciel modifie trés peu la distribution en angle zénithal dimsnées [Collaboration Auger, 2005c]
et qu’elle est donc un bon estimateur de I'acceptance zeitbans I'hypothese ou I'acceptance
ne dépend pas du temps, la carte de couverture est alorsieljenllaboration Auger, 2005c] en
intégrant I'acceptance zénithaté)| sur une révolution de la terre de 24 heures sidérales :

24h
W(6) = /0 a[f(a — A(r),8)] dr 8.1)

ou « et ¢ sont I'ascension droite et la déclinaison de la directionsatérée,A(7) I'ascension
droite du zénith de I'observatoire en fonction du tempsrsid©n utilise la relation entre coordon-
nées locales et célestesest la latitude de I'observatoire, sei35.2° pour le site sud d’Auger) :

cosO(1) = sindsin ¢ + cos d cos £ cos(a — A(T)) (8.2)

Si l'acceptance dépend du temps, une intégrale plus comfdétxintervenir les dépendances en
temps que I'on doit alors modéliser par ailleurs [Collaliora Auger, 2005c]. Les modulations
dues a la variabilité de l'acceptance sont faibles (de ok quelques pourcent) et n'affectent
gue trés peu la détection de sources ponctuelles ou pewétenthis uniqguement la recherche de
structures aux grandes échelles.

La figure 8.2 montre une distribution d’angles zénithauidyp et la carte de couverture corres-
pondante, calculée dans I'hypothése d’une acceptancpendénte du temps. On voit que la carte
de couverture est loin d’étre uniforme et qu'il faut donc lasurer avec précision pour détecter
des exces ou déplétions.

8.2.3 (CALCUL DE LA SIGNIFICANCE DES EXCES

Plutét que d'utiliser pour estimer la significance dans cieadirection la simple approximation
Gaussienne : e
Xr— X
S=" "= 8.3
V<az > (83)

dont on sait qu’elle tend a surestimer les significances lgsuribles taux de comptage, on utilise
I'estimateur proposé par Li & Ma [Li and Ma, 1983]. Cet esttma est trés couramment utilisé

'soit si N représente le nombre d’événemefts— = cste, c'est-a-direfracdNd6 o sin 0

cos 6
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Fic. 8.2: Distribution dans angles zénithaux typique et carte de eduxe correspondante. La carte est une
sphére HEALPix en projection de Mollweide et en coordonrgaactique. Le centre galactique est au
centre de la carte et le plan galactique est horizontal aiditaur. Le pdle sud équatorial correspond au
maximum de la carte de couverture puisque cette zone esbooment visible pour le détecteur de surface
d’Auger. Les figures sont tirées de [Collaboration Auge3x)

en astronomiey et permet d’obtenir une distribution normale pour les sigances, méme pour
des taux de comptage relativement failélsest basé sur le calcul d’un rapport de vraisemblance
tenant compte du caractéere explicitement Poissonien desbles considérées. On teste ainsi si
la mesurer est compatible avec les fluctuations Poissonniennes du<fond> (ici la carte de
couverture) tenant compte du fait que ce fond est lui ausishéwia un taux de comptage sujet
a des fluctuations (négligeables dans notre cas, mais padelaas de comptageff-sourcede
I'astronomiey par exemple).

8.2.4 PRROGRAMMES D’ANALYSE UTILISES

Pour toute I'étude présentée dans ce chapitre concernagtharche d’anisotropies, nous avons
utilisé les programmes développés au laboratoire danslle cBAuger sous le nom déoverage
and Anisotropy ToolkifRouillé d’Orfeuil et al., 2006]. Ces programmes permettmconstruire
des cartes HEALPIx a partir des données d’Auger, d'estimaralte de couverture de diverses
manieres, de lisser les cartes en utilisant des algoritmapdes, de calculer les significances et
rechercher des excés significatifs. Cet ensemble d’ouiliseula librairie ROOT [Brun et al.,
2006] du CERN ainsi que celle de HEALPIx [Gorski et al., 2005]

8.3 RECHERCHE DE SOURCES DE PHOTONS UHE

Contrairement aux analyses classiques de recherche atiapies qui sélectionnent des événe-
ments dans diverses gammes d’énergie pour isoler des axciesvelte céleste, nous faisons ici

une sélection des événements dont les caractéristiquésesaplus proches de celles attendues
pour des photons. Avec une telle sélection, une éventualies de photons apparaitrait avec une

2Notons que I'on pourrait tout aussi bien calculer les sigaifces en sommant dea I'infini la loi de Poisson de
moyenne< z > dans notre cas puisque les fluctuations<sur > sont négligeables. On obtiendrait ainsi la probabilité
gu'une fluctuation statistique soit plus grande gueuis on transformerait cette probabilité en significaneeuwne
loi normale, en prenant garde a traiter correctement letétiéps. Cette procédure donne le méme résultat que la
significance de Li & Ma avec une excellente précision maiveaticoup plus complexe & mettre en place en raison des
difficultés numériques liées a la présence d'une facteridins la loi de Poisson.
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plus forte significance que dans une analyse classiqueymui&mn soustrait une large partie du
fond hadronique tout venant. Nous utilisons pour ce fairealdable discriminante® présentée
au chapitre 5 qui nous a permis de calculer la limite supériada fraction de photons dans les
rayons cosmiques ultra-énergétiques. Rappellons que\aitble est construite a partir de trois
observables du détecteur de surface : courbure du frontribe,giemps de montée du signal et
parametre de forme des traces de FADC. Cette variabpgésente un facteur de mérite de 2.7
entre données et photons simulés. Les distributions deikbla discriminante sont montrées sur
la figure 8.3 pour les photons simulés en rouge, et pour lesésnen noir. Les protons simulés
sont aussi représentés en bleu. Le jeu de données reprissendéé sélectionné selon les critéres
spécifiés au chapitre 5 : reconstruction correcte des thmergables permettant la construction
de # , angle zénithal compris entre 35 et 60 degrés et énergiggpant de la chaine spécifique
de reconstruction des photons) supérieur6'&® eV. Nous nous trouvons donc dans une zone ou
l'acceptance aux photons non convertis est bonne (de Eatdr70% et plus).

-0.20 -0.15 -0.10 -0.05 0.00 0.05 0.10
Discriminant variable

FiG. 8.3: Variable discriminante® pour les données en noir, pour les protons simulés en bles phiotons
simulés en rouge. La séparation entre photons et donnéespond a un facteur de mérite de 2.7. On a
représenté par des traits verticaux pointillés verts lepuces a 1, 2, etB(par rapport a la distribution des
données) sur lesquelles sont basées les recherches dessprésentées ici.

Nous sélectionnons alors les événements ayant des céstgiers que nous qualifierons de “pho-
toniques”, en reprenant les arguments développés au ehapiour former 3 lots définis par des
coupures sur la variablé au-dela de 1, 2 etide la distribution de? ;,;,. Le nombre d'événe-

ments sélectionnés dans chaque lot est indiqué dans le8tdblgette sélection n’a pas vocation a
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| Blind Search Candidates (,b)=(0,0), full sky | [ Blind Search Candidates (1,b)=(0,0), full sky |

(@) & > 10 (1695 événements) ; lissage : 3 deg. (b) % > 15 (1695 événements); lissage : 10 deg.
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FiG. 8.4: Résultats de la recherche d’anisotropies pour les troipu@s testées sur la variabhe (1, 2 et

30 par rapport a la distribution des données). Les cartes déisances sont en coordonnées galactiques,
les couleurs représentent la significance en unités. des étoiles noires sont les soureeszportées par
H.E.S.S et les étoiles rouges sont les sourcds catalogue d’EGRET. Les cercles numérotés indiquent
les pixels contenant un maximum local de significance dépas¥ et sont ordonnés par significance
decroissante.
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Coupure lo 20 30
& —0.074 —-0.051 —0.029
Nombre 1695 365 76

TaB. 8.1: Valeurs de la coupure sur la variabfeet nombre d’événements sélectionnés.

isoler des candidats photons au sens ou nous 'avons wiliséurs de chapitres précédents. Il est
parfaitement normal que des hadrons se trouvent dans égtisn, étant donné la fagon dont
nous I'effectuons.

Les cartes de significances obtenues sont représentéadiguré 8.4 pour les trois lots sélection-
nés et les deux tailles de fenétre de lissage Gaussien (3detgtés). Les cartes de significances
sont en coordonnées galactiques. Les couleurs représédmteignificance en unités de. Les
étoiles noires sont les sourceseportées par H.E.S.S et les étoiles rouges sont les souies
catalogue d’EGRET. Les cercles numérotés indiquent ledgpbontenant un maximum local de
significance dépassant 8t sont ordonnés par significance décroissante. Aucunenatation si-
gnificative ne se détache du fond. Par ailleurs, les histogras de significance sont compatibles
avec ce que l'on attend d'une distribution uniforme (au@mpixels au-dela desnque le prédit

la distribution normale). Aucun des excés n’est situé versehtre galactique. On n'observe pas

de corrélation non plus avec le plan galactique (indiquéupdrait pointillé sur les figures). Nous

ferons cependant trois remarques :

— La superposition entre le maximum numéroté 6 de la cartetdecolupé a & lissé a 3 degrés
(carte (a)) et la source HESSJ2158-302 (qui porte le nom 3E&RI3023 dans le catalogue
EGRET). On trouve 6.7 événements dans la direcfion- 19.90,b = —51.26] pour 2.5 at-
tendus, soit une significance de 3.06. La superposition tlexo@s avec la source est une
coincidence remarquable mais la significance de notre esstesop faible pour conclure quoi
que ce soit. Il sera malgré tout intéressant de regarderrslat dle données indépendant (pris
ultérieurement) pour suivre I'évolution de cet excés.

— L'excés le plus significatif de la carte du lot coupéalidsé a 3 degrés (carte (c)) se trouve
trés proche du plan galactique. 3.7 événements ont étévalsspour un fond attendu de 0.7
événements, soit une significance de 3.56. Ici encore iféargbbserver cette direction avec un
lot de données indépendant.

— Les cartes du lot coupé & 3montrent toutes les deux une légére anisotropie aux grandes
échelles : trés peu d'événements sont obervés dans I'néémesmord galactique. La statis-
tique est cependant si faible (76 événements en tout) qoenkgpeut absolument pas exclure
une simple fluctuation statistique.

Cette étude conclut donc a I'absence d’excés significatifestiel dans les données sélectionnées
par coupure suf: . D’un certain sens, cette absence de sources renforcedausmm du chapitre 7
donnant une fraction de photons trés faible dans les rayasmiques d’ultra haute énergie, ne
laissant que peu de place a I'hypothése de sources de plibtdina haute énergie.

8.4 RECHERCHE DE LA SIGNATURE DE LA CONVERSION DE PHO -

TONS SUR LES DIRECTIONS D’ ARRIVEE DES EVENEMENTS

Rappelons le principe du phénomene de conversion des phErposé en détails au chapitre 4)
dont la probabilité devient significative au-delae 10'° eV : un photon interagissant avec le
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champ géomagnétique se convertit en paire électron-positr qui crée une pré-gerbe électroma-
gnétigue avant méme I'entrée dans I'atmosphére. La genbasphérique qui se développe ensuite
est générée par un groupe de particules électromagnétigugsrtant qu'une partie de I'énergie
du rayon cosmique initial. Ces particules se trouvent donmeyenne sous le seuil en énergie
de 'effet LPM. Par conséquent, une gerbe issue d’un phatomerti ressemble davantage a une
gerbe issue d’un hadron gu’une gerbe issue de photon cgiisebit des retards de développement
importants. La probabilité de conversion est proportidiereu champ géomagnétique transverse
et est donc minimale dans la direction du champ, c’est@gbrs le nord et a 55 degrés d’angle
zénithal dans le cas du site sud de I'observatoire Pierree A@n espére ainsi que, le fait que la
probabilité de conversion soit asymeétrique (voir les cade probabilité de conversion sur la fi-
gure 4.10) conduira a une asymétrie dans le flux en coorderoéales (azimuth, angle zénithal).
Pour que cette asymétrie apparaisse, il faut gu'au-deldedaertaine énergie, seules les gerbes
converties, ou seules les gerbes non converties soienerv@es dans notre sélection d'événe-
ments. Deux effets vont influer sur la fait que les gerbes aé¢gpis convertis ou non passent ou
pas nos criteres de sélection : 'acceptance du détectene ghart et le biais de reconstruction en
énergie d’'autre part.

Nous avons présenté au chapitre 4 une analyse (inspiréealeifii2005]) recherchant une asy-
métrie entre les événements provenant du nord et du sud guigicsigner cet effet et donc mettre
en évidence la présence de photons dans les rayons cosrdiglieshaute énergie. Nous avons
VU que cette analyse ne révélait aucune asymeétrie sigivéicat

Dans cette section nous allons tout d’abord essayer djalllsrloin que la simple recherche d’'un

simple effet Nord/Sud. Nous allons voir en particulier géedlution de I'adge des gerbes de pho-
tons convertis et non convertis en fonction de leur anglettzainrend les choses un peu plus
subtiles qu’il N’y parait au premier abord. Nous montrergaos la signature de cet effet existe
malgré tout mais gu'il y a une inversion de la signature pag @ngles zénithaux de 40 degrés
et que I'on attend un effet nettement plus marqué au-deldOdgedrés d’angle zénithal. Nous

montrerons ensuite qu’'aucun effet d'asymétrie significagist observé dans les données d’Auger
au-dela de 0% ev,

La probabilité de conversion ne devient significative quiala deE = 109 eV, 'acceptance
devrait donc étre bonne a ces énergies. Les cartes d’ancepéa fonction de I'énergie et de
'angle zénithal sont présentées sur la figure 8.5. On vait ltpcceptance est saturée pour les
photons convertis ou non convertis au-dela de I'énergié deua conversion. On detectera donc
indifféeremment les gerbes de photons convertis ou non ctisive

C’est donc plutot la différence de biais de reconstruction I'®nergie des gerbes de photons

convertis et non convertis qui va nous permettre d’obsdevaignature de la conversion. On a

représenté sur la figure 8.6 le biais sur I'énergie recoitstpour différentes gammes d’angles

zénithaux. On peut ainsi voir que deux gammes d’anglestmanitsont a considérer :

— Onremarque qu’en dessous de 40 degrés d’angle zénithadrdjie des gerbes de photons non
convertis reconstruite avec la méthode spécifique aux pedten convertis) est systématique-
ment sous estiméepar rapport aux gerbes converties (histogrammes orandetetiel sur la
figure 8.6). Dans cette gamme d’angle, au-dela d’'une énéepenstruite) de0'?-> eV (et si
une majorité de rayons cosmiques sont des photons), on ancaedsentiellement des photons

3cela provient des choix effectués pour le cas des gerbeswpréisales dans cette reconstruction afin d’éviter des
divergences, nous le rappelons. Voir section 6.3.4.

179



CHAPITRE 8. RECHERCHE DE SOURCES ASTROPHYSIQUES EN PHOTQMNE
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Fic. 8.5: Acceptance du détecteur aux gerbes de photons non cor{@egisiche) et convertis (a droite). en
fonction de I'énergie et de I'angle zénithal. On voit quetaptance vaut 1 sur toute la zone d’analyse qui
nous intéresse. Notons que I'on ne demande pas ici de eriferqualité spécifiques comme nous avons pu
le faire au chapitre 7.

convertis, qui, au vu des cartes de probabilité de convensioviendront majoritairement du
sud (car cela maximise la composante transverse du champagéétique par rapport a la di-
rection de propagation du photon). Dans cette gamme d’azgieithaux, nous attendons donc
un exces d’événements en provenance du sud.

— au-dela de 40 degrés d’angle zénithal, I'estimation deetgie (avec la reconstruction spéci-
fique) est non biaisée pour les photons non convertis etmettesous-estimée pour les conver-
tis. Nous aurons donc majoritairement des photons non diswaei-dela du seuil de0'*-° eV,
et nous observerons donc cette fois un excés d’événemepts\wmance du Nord (c’'est-a-dire
proche de la direction du champ géomagnétique).

On voit donc qu’entre les petits angles zénithaux et lesdgaihy a une inversion de I'asymétrie
Nord/Sud en raison du biais sur notre estimateur de I'éaeaqgi dépend fortement du dévelop-
pement de la gerbe. Notons que I'exces vers le sud attendugsofaibles angles zénithaux sera
plus faible que celui qui est attendu vers le nord pour lesdgangles zénithaux : la modula-
tion en azimuth due a I'effet de conversion est nettemer# futte dans le second cas puisque le
champ géomagnétique, a Malargle, pointe vers un anglehaédie 55 degrés, c’est donc a cet
angle zeénithal que la probabilité de conversion sera mdgifpeur un azimuth diamétralement
opposé au champ géomagnétique) et minimale (pour I'azichwtthamp géomagnétique). Notons
par conséquent que I'approche consistant a recherchememint une différence sur le nombre
d’événements provenant du sud ou du nord ne permet pas d& sigineffet de conversion car
l'inversion de l'effet sur la reconstruction en énergie meipeventuellement nous mener qu’'a de
trés petits exces qui seraient trés difficiles a mettre etheénde de facon claire. On peut par contre
rechercher un effet en observant une carte du ciel en cooégsnlocales, ce qui pourrait mettre
en évidence une figure caractéristique.

Pour cela, des cartes de significance d'excés ou de déplatiofité construites de maniére ana-
logue a ce qui a été présenté dans la section précédentecetiaigois en coordonnées locales
(azimuth et angle zénithal). La carte de couverture est deis simplement calculée a partir de
'ajustement de la distribution des angles zénithaux dénéwents (voir figure 8.2). Les éveé-
nements ont été sélectionnés comme ayant une énergie gredtmndans I'hnypothése photons)
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DIRECTIONS D’ARRIVEE DES EVENEMENTS
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Fic. 8.6: Biais (en %) sur I'énergie reconstruite pour les gerbes déops (en noir) et pour les gerbes de
photons convertis ou hon convertis selon que I'on utilisee@nstruction classique (hypothese proton) ou
la méthode spécifiqguement adaptée aux photons non con@ntissmarque la trés nette sous estimation
de I'énergie des photons non convertis avec la reconstrusfppécifique pour les petits angles zénithaux.
Nous avions évoqué ce biais au chapitre 6, il est lié au fataps gerbes sont trop peu développées pour
permettre une reconstruction correcte de leur énergie.

supérieure 3 x 10eV , soit 1357 événements dans notre cas. Nous cherchondetira efes
échelles plus grandes que la résolution de I'instrumenbas mtiliserons donc un lissage de 5
degrés.

Il semblerait gu'aucun effet d’anisotropie pouvant étéedila conversion des photons dans le
champ géomagnétique ne puisse étre observé de maniéfecsaiire. La statistique dont nous dis-

posons a ces énergies est cependant encore trop faibleymoogs puissions tirer une conclusion
ferme de cette étude. S'il se confirme, ce résultat renfaitcde maniére indépendante le résul-
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8.5. CONCLUSIONS

tat donné au chapitre 7 selon lequel la fraction de photons arayonnement cosmique d'ultra
haute énergie est faible.

8.5 CONCLUSIONS

Nous avons tenté par cette recherche d'anisotropies siglldecrenforcer le résultat obtenu au
chapitre 7 indiquant une tres faible proportion de phota@raples rayons cosmiques d'ultra haute
énergie.

Pour ce faire nous avons tenté de mettre en évidence des aletioms sur la volte céleste avec
des événements sélectionnés pour leurs caractéristituephotoniquegjue la moyenne (déve-
loppement plus tardif et faiblesse en muon de la gerbe). Aeiaecumulation significative n'a pu
étre mise en évidence, ni aux grandes ni au petites échEleparticulier, aucun excés en pro-
venance du centre galactiqgue n'a été vu. La statistiqueodisfe est toutefois encore faible. La
présence d'une anisotropie au centre galactique seradle@sprincipales signatures des modeéles
top-downfaisant appel a de la matiére noire super lourde (SHDM, vmapitre 3). La recherche
d’'un exces d'événements ayant un développement tardiétre une signature trés forte de ce
modéle permettant méme de différencier différentes hygsath si nous observions un exces pour
les rayons cosmiques tout-venant. Le fait de retrouver xetsepour les événements “photoni-
gues” nous permettrait de distinguer les modéles de SHDMalduption de neutrons au centre
galactique par exemple ([Grasso and Maccione, 2005b]) wnaient, eux, une origine astrophy-
sique. Par ailleurs, si un exces était véritablement d éélsgmce de photons d’ultra haute énergie,
sa significance dans ce type d’analyse serait beaucoupgotagpliisque nous coupons une grande
partie du fond de protons.

Nous avons aussi recherché la signature sur la directionw@a des événements d’énergie ultra
haute liée & la conversion d’éventuels photons. Cette Gigma’est pas non plus observée mais
la statistique est trés modeste : il faudrait donc une trée fasymétrie pour que nous y soyons
sensibles.

Les deux recherches d’anisotropies présentées dans deeti@pdent & confirmer I'absence (ou
la trés faible proportion) de photons dans le rayonnemesin@pie aux ultra hautes énergies,
renforcant ainsi les conclusions du chapitre précédengéfaivdrisant de fait les modéles de type
top-downprésentés au chapitre 3.
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CONCLUSION :

L'observatoire Pierre Auger dont la construction seraléot@nt terminée dans quelques mois
commence déja a nous donner les moyens de contraindre lédandes plus exotiques pour la
production des rayons cosmiques d’énergie ultra-hauétakhlissement d’une fraction tres faible
de photons d'ultra haute énergie ainsi que I'absence draatations d’événements présentant po-
tentiellement la caractéristiques de photons d’ultradaéuergie ne laissent que peu de place aux
modélestop-downpour la production des rayons cosmiques d’énergie supériel0?’ eV. Les
résultats présentés ici laissent d’autant moins ouvenpedaibilité de I'existence de ces modéles
gue d’autres analyses totalement différentes, que cewottes hautes énergies ou par I'observa-
tion du rayonnement gamma au TeV, les défavorisent égatemen

Rappelons toutefois que si la coupure GZK était observéeavail que nous concluons mainte-
nant n'aurait aucune prise sur les modétgs-down tant les fractions de photons attendues dans
ce cas seraient faibles. Nous pourrions d’ailleurs reucet argument en interprétant la limite
gue nous établissons au chapitre 7 non pas comme une dé&i@rides modéldsp-downmais
comme un indice indirect de I'observation de la coupure GZK.

L'étudiante que je suis encore soupirerait prestmesl dommage...’en voyant ainsi reculer de
si séduisantes idées a la frontiere entre infiniment gramdisiment petit. Mais I'abattement ne
dure qu'un instant : I'observatoire Pierre Auger prend damées depuis maintenant plus de deux
ans et il nous ouvre d'immenses perspectives ! Tout d’alEsdvancées expérimentales qui nous
permettront d’améliorer la reconstruction en énergie rdmmieront sans doute les moyens, avec
un peu de patience encore, de répondre de facon directe astiaquexiste-t-il ou non une cou-
pure GZK dans le spectre ? A I'heure ou nous écrivons cesdjgimee révision de la calibration
en énergie de I'expérience AGASA a été annoncée (workshofulbano 22-27 mai 2006). Par
conséquent les 11 événements post-GZK qui avaient étévélssear cette expérience ont été re-
calibrés et il ne reste alors que 5 événements au dela depaeGZK. Si on ajoute par ailleurs,
plus modestement, les résultats que nous avons obteniis@nblerait que nous nous dirigions
Vers une réponse positive a la question de la présence dagareoGZK. Mais restons prudents.

Quoi qu'il en soit, l'univers des particules d’énergie éxtre ne se résume pas a cette fameuse
coupure. Si nous voulons parler simplement de la compaositiorayonnement cosmique, il serait
par exemple essentiel de chercher a distinguer la présenoeydux dans les rayons cosmiques
d’énergie supérieure B'® eV. Leur mise en évidence semble étre un argument d’un graidd,p
notamment pour la compréhension de la cheville du spectreag@ns cosmiques. D’un point de
vue expérimental, la recherche de la composition hadrenési trés subtile. Elle ne peut sans
doute pas étre effectuée sur la base d’événements indisidomme ce qui a été développé pour
le recherche de photons. La recherche de la composition H&ECR nous emmenerait donc vers
des analyses tout-a-fait innovantes, utilisant sans desittvénements hybrides d’Auger qui com-

185



CHAPITRE 8. RECHERCHE DE SOURCES ASTROPHYSIQUES EN PHOTQMNE

mencent a s'accumuler.

Un autre aspect trés riche qu’Auger peut nous permettreodiain pourrait étre la mise en évi-
dence des sources astrophysiques de RCUHE chargés. Slensipaphénoménes de production
qui restent encore totalement incompris, leur simple olagi®n nous permettrait de tester des mo-
deles de propagation des rayons cosmiques. Elle pouriatibes dans ce cas, nous permettre de
donner des contraintes sur les champs magnétiques exittigaés qui sont si mal connus. Nous
pouvons donc espérer grace a cet observatoire des avammesdécables pour I'astrophysique
des hautes énergies.

Les premiers pas de I'observatoire Pierre Auger sont exdn@amt prometteurs. Ils nous offrent la
perspective de soulever un coin du voile qui recouvre lea@imé&nes d'énergie extréme et nous
permettent d’espérer une quantité mais également undgddaldonnées jusqu’a présent inégalée
dans le domaine des rayons cosmiques d'énergie supérie¢té év. Nous sommes dans une pé-
riode tres stimulante ou la compréhension du comportermeenbtte détecteur commence a nous
permettre de confronter nos résultats aux modéles existamien demandant encore beaucoup de
finesse et de travail pour maitriser de mieux en mieux lessdfés a son fonctionnement. Que de
pistes a explorer ! C’est plutbt a I'idée de terminer cetsséhsur le détecteur Auger maintenant,
face a tant de points & comprendre et d’idées a explorer quenge plutbt soupirer (avec raison
cette fois)‘quel dommage..”
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RESUME :

L'une des voies explorées pour expliquer la présence desagmsmiques a des énergies extrémes

(> 10%° eV) repose sur la désintégration de particules ultra messeliques de I'Univers primordial ou de
défauts topologiques. Ces modeles, thig-down prévoient qu’une fraction significative des rayons cos-
miques les plus énergétiques soit constituée de photoagdrbes atmosphériques issues de photons UHE
ontun développement particulier qui permet de les disenges gerbes d’origine hadronique avec le détec-
teur de surface de I'observatoire Pierre Auger. Les dongéiegont été accumulées depuis 2004 nous ont
permis d’établir une limite supérieure trés basse sur it de photons présente parmi les RCUHE, ap-
portant une nouvelle contrainte aux modéles top-down. ldeass pour cela développé une reconstruction
particuliére pour les gerbes issues de photons puis, enaramipstatistiquement les événements d’Auger
avec un ensemble de simulations de gerbes photoniques wons eherché a isoler des candidats. Une
signature liée a la conversion de photons UHE dans le chammpagnétique, attendue sur les directions
d’arrivée des rayons cosmiques d’énergie supérieuté&’® eV, a par ailleurs été recherchée. Aucun effet
n'a été mis en évidence. Enfin, les particules ultra massigesnodéletop-downpourraient s'accumuler
par interaction gravitationnelle en suivant le profil de lati@re noire. Des directions d’arrivée privilégiées
pour les événements dont le comportement s’éloigne de deine gerbe hadronique ont donc également
été recherchées sur le ciel de 'hémisphére sud. Aucuneradation statistiquement significative n’a été
observée.

M OTS-CLES :

rayons cosmiques - gerbes atmosphériques - observateire Ruger - composition des RCUHE - photons
d’ultra haute énergie - modél&esp-down

ABSTRACT :

One of the trails that may lead to the understanding of thetemce of the highest energy cosmic rays
(> 10%° eV) relies on the decay of super heavy relics of the primdtdidverse or topological defects.
The remarkable common feature of these so called top-dowdelsas the prediction that a significant
fraction of the cosmic rays would be photons. The atmosptstrowers triggered by high energy photons
have a different development as compared to those induceal gdronic primary. The main purpose
of this dissertation is to identify photon induced showessg the surface detector of the Pierre Auger
Observatory. Using the data recorded since 2004, we haaklissied a very low upper limit on the photon
fraction by developing a specific analysis for photon indLsigowers and comparing the Auger events with
a set of simulated photon induced showers. This limit briageew constraint on the top-down models.
We have also searched for the signature of the conversioltrafhigh energy photons in the geomagnetic
field, potentially observable in the arrival directions loé tevents with energies abo@!’-> eV. No such
effect has been observed. The ultra massive particles suttose expected from top-down models should
cluster through gravitational attraction and follow theldmatter profiles. We have therefore also searched
the southern sky for preferred directions with Auger evesgiected as exhibiting the most photon-like
characteristics. No significant excess in any directiooisfl.

K EYWORDS :

Cosmic rays - extensive air showers - Pierre Auger ObsenyaldHECR composition - ultra high energy
photons top-downmodels



